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RE´SUME´
L’utilisation d’une me´thode d’assimilation de donne´es, associe´e a` un mode`le de convection ane´las-
tique, nous permet la reconstruction des structures physiques d’une partie de la zone convective
situe´e en dessous d’une re´gion solaire active. Les re´sultats obtenus nous informent sur les processus
d’e´mergence des tubes de champ magne´tique au travers de la zone convective ainsi que sur les
me´canismes de formation des re´gions actives.
Les donne´es solaires utilise´es proviennent de l’instrument MDI a` bord de l’observatoire spatial
SOHO et concernent principalement la re´gion active AR9077 lors de l’e´ve`nement du “jour de la
Bastille”, le 14 juillet 2000. Cet e´ve`nement a conduit a` l’ave`nement d’une e´ruption solaire, suivie
par une importante e´jection de masse coronale. Les donne´es assimile´es (magne´togrammes, cartes
de tempe´ratures et de vitesses verticales) couvrent une surface de 175 me´ga-me`tres de cote´ acquises
au niveau photosphe´rique.
La me´thode d’assimilation de donne´es employe´e est le “coup de coude direct et re´trograde”,
une me´thode de relaxation Newtonienne similaire a` la me´thode “quasi-line´aire inverse 3D”. Elle
pre´sente l’originalite´ de ne pas ne´cessiter le calcul des e´quations adjointes au mode`le physique.
Aussi, la simplicite´ de la me´thode est un avantage nume´rique conse´quent. Notre e´tude montre au
travers d’un test simple l’applicabilite´ de cette me´thode a` un mode`le de convection utilise´ dans le
cadre de l’approximation ane´lastique. Nous montrons ainsi l’efficacite´ de cette me´thode et re´ve´lons
son potentiel pour l’assimilation de donne´es solaires. Afin d’assurer l’unicite´ mathe´matique de la
solution obtenue nous imposons une re´gularisation dans tout le domaine simule´.
Nous montrons enfin que l’inte´reˆt de la me´thode employe´e ne se limite pas a` la reconstruction
des structures convectives, mais qu’elle permet e´galement l’interpolation optimale des magne´to-
grammes photosphe´riques, voir meˆme la pre´diction de leur e´volution temporelle.
Mots cle´s: zone convective solaire, couronne solaire, simulations nume´riques, convec-
tion, assimilation de donne´es, coup de coude direct et re´trograde.

ABSTRACT
We use a data assimilation technique, together with an anelastic convection model, in order to
reconstruct the convective patterns below a solar active region. Our results yield information
about the magnetic field emergence through the convective zone and the mechanisms of active
region formation.
The solar data we used are taken from the instrument MDI on board the spatial observatory
SOHO on July 2000 the 14th for the event called ”bastille day event”. This specific event leads to
a solar flare followed by a coronal mass ejection. Assimilated data (magnetograms, temperature
maps and vertical velocity maps) cover an area of 175 Mm × 175 Mm at photospheric level.
The data assimilation technique we used, the ”Nudging Back and Forth”, is a Newtonian re-
laxation technique similar to the ”quasi linear inverse 3D”. Such a technique does not require
computation of the adjoint equations. Thus, simplicity of this method is a numerical advantage.
Our study shows with a simple test case the applicability of this method to a convection model
treated with the anelastic approximation.
We show the efficiency of the NBF technique and we detail its potential for solar data assimi-
lation. In addition, to ensure mathematical unicity of the obtained solution, a regularization has
been imposed in the whole simulation domain. This is a new approach.
Finally, we show that the interest of such a technique is not limited to the reconstruction of
convective patterns but that it also allows optimal interpolation of photospheric magnetograms
and predictions.
Key words: solar convection zone, solar corona, numerical simulations, convection,
data assimilation, Nudging Back and Forth.
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z hauteur depuis le bas du domaine de simulation
λ coefficient de re´gularisation
M nombre de Mach
cS vitesse de propagation des ondes sonores dans le milieu
vA vitesse de propagation des ondes Alfve´n dans le milieu
Fl force de Lorentz
Fpi force de flottaison
FT force de traine´e
ε quantite´ petite devant l’unite´
r altitude dans l’e´toile
dr de´placement infinite´simal vers l’exte´rieur de l’e´toile
∆t pas de temps nume´rique
τE temps caracte´ristique de diffusion du champ e´lectrique
τB temps caracte´ristique de diffusion du champ magne´tique
xt e´tat vrai du syste`me physique
xb l’e´tat de re´fe´rence du syste`me physique
xa l’e´tat d’analyse du syste`me physique
y vecteur des observations
H ope´rateur observation.
K matrice de gain
B matrice covariante des erreurs de re´fe´rence
R matrice covariante des erreurs d’observations
A matrice covariante des erreurs d’analyse
M ope´rateur non-line´aire de pre´diction
F termes e´ventuellement non-line´aires
D termes diffusifs
J(x) fonction cout
L propagateur line´aire
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AVANT-PROPOS
Le Soleil est une e´toile magne´tise´e de faible masse dont le transport de l’e´nergie vers les couches
externes se produit de manie`re radiative et convective. La composante toro¨ıdale du champ magne´-
tique solaire, ge´ne´re´e a` l’interface entre les zones radiatives et convectives, la tachocline [Brun et al.,
2004], e´merge par endroits jusqu’aux niveaux photosphe´riques par flottaison. En surface, le champ
magne´tique forme un re´seau magne´tique diffus, mais e´galement des re´gions dites ”actives” [de Wijn
et al., 2009] de la couronne solaire. Dans de telles re´gions, le champ magne´tique se concentre sous
la forme de tubes de champ. Ces tubes sont principalement oriente´s verticalement dans la basse
couronne et prennent la forme de boucles. Les deux branches de chacune de ces boucles sont an-
cre´es sur des re´gions de polarite´s magne´tiques oppose´es [Foukal, 2004, 8.4.3]. La forte intensite´
du champ magne´tique dans de telles re´gions (≈ 0.1 Tesla) provoque la diminution du transport
convectif d’e´nergie par les couches infe´rieures, cre´ant ainsi une baisse localise´e de la tempe´rature de
surface et donnant naissance a` une zone commune´ment appele´e tache solaire [Foukal, 2004, 8.2.2].
Les me´canismes expliquant la formation de tubes de champs magne´tiques cohe´rents, ceux expli-
quant l’e´mergence des re´gions actives, ainsi que l’action d’une dynamo locale au sein des flots de
matie`re ont e´te´ amplement e´tudie´s et documente´s [Fan, 2009]. Ceci a e´te´ rendu possible au travers
de l’e´tude des donne´es observationnelles de surface, ou sub-surfaciques par l’utilisation des tech-
niques re´centes d’he´liosismologie [Gizon et Birch, 2005], mais e´galement au travers de simulations
nume´riques [Miesch, 2005]. Ces simulations ont permis de re´pondre a` diffe´rents proble`mes pose´s
par la communaute´, comme celui de la calibration des proce´dures d’analyse et d’interpre´tation des
parame`tres de Stokes pour la de´termination du champ magne´tique solaire [Bello Gonza´lez et al.,
2009]. Celles-ci restent malheureusement, du fait du couˆt nume´rique important, limite´es a` la re´so-
lution de proble`mes restreints [Stein, 2011]. Ainsi les mode`les sont ide´alise´s, traite´s dans le cadre
d’approximations, limite´s a` une zone solaire particulie`re (zone convective, photosphe`re, couronne)
et parfois simule´s avec une re´solution spatiale insuffisante [Stein, 2011]. Les meilleures simulations
nume´riques atteignent une re´solution spatiale de 24 km [Stein et al., 2011]. Aussi la de´marche
actuelle consiste dans le raffinement des mode`les [Stein, 2011]. Le but est de parvenir a` investiguer
des re´gions mal connues comme la tachocline ou la zone de transition, ou bien encore a` mettre
en e´vidence les me´canismes physiques responsables de la formation des pores, facules et points
brillants [Vo¨gler et al., 2005]. Une autre question d’inte´reˆt est la compre´hension des processus de
reconnexion magne´tique [Stein, 2011] ayant lieu dans la couronne solaire et donnant naissance aux
e´ruptions solaires ainsi qu’aux e´jections de masses coronales. L’utilisation de mode`les nume´riques
traitants de l’interaction entre plusieurs zones solaires telles que la zone convective, la chromosphe`re
ou la couronne permettrait une meilleure compre´hension de l’ensemble des phe´nome`nes physiques
caracte´risant le magne´tisme de surface comme l’e´volution des zones actives. C’est une des voies
principalement suivies actuellement [Stein, 2011].
Une autre voie refle`te le fait que la qualite´ des donne´es solaires obtenues par les te´lescopes
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terrestres et spatiaux s’ame´liore conside´rablement avec le temps [de Wijn et al., 2009]. Aussi, avec
une augmentation re´gulie`re de la re´solution spatiale et temporelle des donne´es photosphe´riques,
l’assimilation de donne´es solaires, utilise´e conjointement avec les simulations nume´riques, pourrait
avoir d’importantes implications pour la re´solution de proble`mes physiques comme celui de la
pre´diction des cycles d’activite´ solaire [Kitiashvili et Kosovichev, 2010] ou bien celui de l’existence
de dynamos solaires locales et globales [de Wijn et al., 2009].
Le propos de ce me´moire de maˆıtrise est de montrer l’inte´reˆt, ainsi que la faisabilite´, de l’em-
ploi d’une me´thode simple d’assimilation des donne´es photosphe´riques solaires disponibles avec un
mode`le nume´rique de la zone convective utilisant l’approximation ane´lastique. Les donne´es prove-
nant de l’instrument MDI, a` bord de l’observatoire spatial SOHO, sont assimile´es par la technique
dite du ”coup de coude direct et re´trograde” [Auroux et Blum, 2008]. Les simulations nume´riques
”conduites par les donne´es” utilise´es actuellement, confinent les donne´es a` un roˆle de conditions
aux limites. La me´thode d’assimilation de donne´es que nous avons employe´ permet aux donne´es
d’influencer l’ensemble de la simulation, ce qui est une avance´e. L’emploi des donne´es de tempe´ra-
ture ainsi que des vitesses Doppler, en plus des magne´togrammes traditionnellement employe´s est
e´galement ne´cessaire pour reconstruire le champ magne´tique et les champs de vitesse [Fisher et al.,
2012]. De plus, afin d’assurer l’unicite´ des re´sultats obtenus, une re´gularisation a e´te´ effectue´e, ce
qui n’avait jamais e´te´ re´alise´ dans ce contexte.
Nous avons pu valider l’ensemble de notre me´thode en la testant dans un cas particulier, pour
la reconstruction des structures physiques convectives du soleil, pour l’interpolation optimale des
magne´togrammes photosphe´riques dans le temps, ainsi que pour la pre´diction optimale des ma-
gne´togrammes avec un horizon de pre´visibilite´ de 30 minutes.
L’ensemble de ce travail a conduit a` une publication :
[Pirot et al., 2012] Pirot, D., Gaudet, J., Vincent, A., 2011, ” On the reconstruction of the convection
pattern below a solar active region ”, HPC in Medical Science "http://2011.hpcs.ca" Montreal,
QC, Canada, 15-17 juin, 2011 paru dans Journal of Physics : Conference Series, (JPCS).
Ces travaux ont e´te´s pre´sente´s dans plusieurs confe´rences internationales :
De´cembre 2011 : [Pirot et al., 2011] Dorian Pirot, Alain P. Vincent, Paul Charbonneau ; 2011
”Using data assimilation to reconstruct convection patterns below an active region of solar corona
from observed magnetograms.”. Re´sume´ 1187091 pre´sente´ a` la rencontre d’automne 2011 de l’AGU,
San Francisco, Californie, 5-9 De´cembre 2011.
Octobre 2011 : Dorian Pirot, Alain P. Vincent, Paul Charbonneau ; 2011 ”Using data assimilation
to reconstruct convection patterns below an active region of the solar corona from magnetograms”
Huitie`me atelier solaire Canadien. La petite rouge, Que´bec, Canada, 14-17 Octobre 2011.
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Juin 2011 : Dorian Pirot, Jonathan Gaudet, Alain P. Vincent ; 2011 ”On the reconstruction of
the convection pattern below a solar active region”, HPC in Medical Science http:\2011.hpcs.ca.
Montre´al, Que´bec, Canada, 15-17 juin. 1erprix de la meilleure affiche e´tudiante .

CHAPITRE 1
INTRODUCTION : LE SOLEIL, UNE E´TOILE MAGNE´TIQUE.
1.1 La zone convective.
En observant la photosphe`re solaire a` l’aide de te´lescopes solaires dont la re´solution spatiale
est supe´rieure a` une seconde d’arc [Mullan, 2009, 6.4], on remarque la pre´sence de structures
granulaires (Fig. 1.1). Des observations plus de´taille´es ont re´ve´le´ que la photosphe`re solaire n’est
pas uniforme´ment brillante, mais bien forme´e de ”granules” dont le centre est brillant et dont les
bords le sont un peu moins [Mullan, 2009, 6.2]. On utilise le terme ”espace intergranulaire” pour
de´signer cette partie moins brillante des granules. Bien qu’elles ne posse`dent pas, a` premie`re vue,
de formes re´gulie`res, il semble que les bords des granules soient quasi rectilignes. Ceci sugge`re
que les structures granulaires ont une forme polygonale. Une brillance non-uniforme, ainsi qu’un
aspect polygonal des granules laisse penser qu’elles sont soumises a` une instabilite´ convective de
type Rayleigh-Be´nard a` frontie`re libre [Chandrasekhar, 1962]. Toutefois, chaque granule solaire ne
semble persister qu’une dizaine de minutes a` la surface du Soleil, tandis que les cellules convectives
laminaires caracte´risant l’expe´rience originale de Be´nard et la the´orie de Rayleigh ont tendance a`
persister dans un e´tat stationnaire. Il semble que la nature des e´coulements sous la surface solaire
soit turbulente plutoˆt que laminaire, ce qui justifierait le temps de vie limite´ des granules [Mullan,
2009, 6.2].
L’exce`s de luminosite´ observe´ entre le centre des granules et l’espace intergranulaire implique
une perte d’e´nergie par radiation au niveau de la photosphe`re. La diffe´rence relative de flux radiatif
dans le visible est ainsi de l’ordre de 10% entre les granules et l’espace intergranulaire. Ceci conduit
a` des diffe´rences de tempe´rature effective de l’ordre de 500 a` 600 K [Mullan, 2009, 6.6] entre
le centre et le bord des granules. On associe donc le centre des granules a` un flux de masse
chaud et ascendant, et les espaces intergranulaires a` des flux de masse froids descendants. Les
de´placements de matie`re se font a` des vitesses au plus de 1 km.s−1 au niveau de la photosphe`re,
tant verticalement qu’horizontalement [Title et al., 1989]. Ces mouvements convectifs posse`dent
un temps de circulation caracte´ristique de l’ordre de 650 secondes [Mullan, 2009, 6.5].
2Figure 1.1 – Gauche : Photosphe`re du Soleil magne´tiquement calme observe´e au pic du midi le 28 octobre 2006 par
la lunette Jean Ro¨sch par Sylvain Rondi et Thierry Roudier. L’image couvre un champ de 175 Mm par 175 Mm avec
une re´solution spatiale de 94km. http://ljr.bagn.obs-mip.fr/calas/index.html. Les variations de tempe´rature
dues a` la granulation de la zone convective sont observables au dela` du niveau pour lequel la profondeur optique
τ0.5 est unitaire [Foukal, 2004, 7.3.5]. Les diffe´rences de flux radiatif entre les zones sombres et les zones claires sont
de l’ordre de 10 %. Droite : Filtrage spatial de l’image pour de grands nombres d’ondes (haut), faisant apparaitre
l’e´chelle me´sogranulaire, ainsi que pour de faibles nombres d’ondes (bas), repre´sentant l’e´chelle granulaire.
1.1.1 Instabilite´ convective en milieu compressible et crite`re de Schwarzschild.1
Afin de caracte´riser l’instabilite´ convective en jeu dans la zone convective, conside´rons une
particule de fluide de masse volumique ρ, de tempe´rature T a` l’altitude r dans une atmosphe`re
stellaire. En introduisant un petit de´placement dr de la particule vers l’exte´rieur de l’e´toile (avec
dr positif), on peut e´crire le premier principe de la thermodynamique :
dU + dEc + dEp = δQ + δW , (1.1)
Ou` dU est la variation de la fonction d’e´tat e´nergie interne pour la particule, dEc la variation de
son e´nergie cine´tique, dEp la variation de son e´nergie potentielle gravitationnelle, δQ les transferts
de chaleur rec¸us et δW la somme des travaux des forces rec¸us. Pour un de´placement infinite´simal,
on conside`re dEc nul. On conside`re par ailleurs que l’e´quilibre de pression horizontal est maintenu
en permanence pendant l’e´volution de la particule car sa vitesse de de´placement est faible devant
la vitesse de propagation des ondes sonores dans le milieu. Il y aura donc un travail a priori non
nul de la part des forces de pression exte´rieures sur la particule de fluide. On conside`re de plus que
1Les de´veloppements mathe´matiques du crite`re de stabilite´ convective de la pre´sente section sont inspire´s de ceux
de´veloppe´s dans la section 6.8 de l’ouvrage ”Physics of the Sun” [Mullan, 2009, 6.8].
3le temps d’e´volution de la particule est petit devant son temps de retour a` l’e´quilibre thermique.
On a ainsi dU = 0 car l’e´nergie interne n’a pas le temps de changer pendant le de´placement de la
particule. Par ailleurs, on a dEp = g dr car la particule s’e´le`ve, et δQ = cp dT l’e´change de chaleur
par radiation une fois qu’elle s’est de´place´e. Il vient alors :
g dr = cp dT + δW . (1.2)
Le mouvement du fluide sera stable par rapport a` la perturbation si le travail des forces de
pression exte´rieures est positif, c’est-a`-dire si la particule de fluide doit recevoir un travail de la
part du milieu pour se de´placer vers l’exte´rieur de l’e´toile, ce qui implique :
δW = g dr − cp dT > 0 , (1.3)
soit si :
g dr > cp dT , (1.4)
puis
(
dT
dr
)
<
g
cp
. (1.5)
Par ailleurs, la particule e´volue de manie`re re´versible, il n’y a donc pas de cre´ation d’entropie.
On peut alors re´crire le premier principe de la manie`re suivante :
dU = TdS + δW , (1.6)
avec dS la fluctuation d’entropie et δQ = TdS.
Si l’on conside`re le cas d’une e´volution adiabatique de la particule, alors le de´placement est
isentropique et dS = δQT = 0. Dans ce cas, le travail des forces exte´rieures est nul et on obtient :(
dT
dr
)
ad
=
g
cp
, (1.7)
avec (dTdr )ad le gradient thermique adiabatique, ce qui correspond au cas limite au dela` duquel
l’instabilite´ disparait. Au final, Le crite`re d’instabilite´ apparait donc sous la forme :
dT
dr
<
(
dT
dr
)
ad
. (1.8)
Cette condition quand a` la stabilite´ du milieu face a` la convection a` e´te´ introduite pour la
premie`re fois par Karl Schwarzschild en 1905 [Schwarzschild, 1906; Schwarzschild et Voigt, 1992].
En conside´rant que dTdr est une quantite´ ne´gative, on se rend compte que la convection se de´clenche
pour un gradient thermique plus grand en valeur absolue que le gradient thermique adiabatique.
4Il sera utile par la suite d’e´crire l’expression du gradient thermique adiabatique sous une forme
faisant apparaitre l’indice adiabatique γ.
En conside´rant l’expression de la capacite´ calorifique massique :
cp =
γ
γ− 1
R
M , (1.9)
on trouve :
(
dT
dr
)
ad
=
g
cp
=
γ− 1
γ
g M
R . (1.10)
Il apparait que le gradient thermique adiabatique de´pend de la composition et de la gravite´ du
milieu. Nous allons voir dans la section suivante quelles informations concernant la zone convective
nous pouvons tirer de cette expression du gradient thermique adiabatique.
1.1.2 Validite´ des lois polytropiques.
Dans la zone convective, le coefficient de super-adiabadicite´ ∆∇ = (dTdr )− (dTdr )ad est tre`s faible
(≈ 10−5) et le gradient thermique est proche du gradient thermique adiabatique. Ainsi il peut
eˆtre utile de lier la pression, la densite´ et la tempe´rature entres elles afin d’obtenir les profils de
variation de ces grandeurs dans la zone convective. En divisant l’e´quation (1.10) par la relation de
l’e´quilibre hydrostatique :
dP
dr
= ρg , (1.11)
on obtient : (
dT
dP
)
≈
(
dT
dP
)
ad
=
γ− 1
γ
M
ρ R . (1.12)
Or, d’apre`s la relation des gaz parfaits :
P =
ρRT
M (1.13)
on a MρR =
T
P d’ou` : (
dln(T)
dln(P)
)
=
γ− 1
γ
. (1.14)
Par ailleurs, en diffe´renciant la relation des gaz parfaits (e´q. 1.13) on obtient, en conside´rant
M constant :
dP =
R T
M dρ +
ρ R
M dT , (1.15)
qui devient :
5dρ
dP
=
M
RT −
ρ
T
dT
dP
, (1.16)
puis :
(
dln(ρ)
dln(P)
)
= 1−
(
dln(ρ)
dln(P)
)
= 1− γ− 1
γ
, (1.17)
soit :
(
dln(ρ)
dln(P)
)
=
1
γ
. (1.18)
On obtient finalement des relations dites ”polytropiques” liant la pression a` la tempe´rature :
P ∝ T γγ−1 et a` la densite´ : P ∝ ργ. On introduit l’indice polytropique m = 1γ−1 . Pour un gaz
monoatomique non ionise´ ou comple`tement ionise´ e´voluant de manie`re adiabatique, ce qui est le
cas dans la majeure partie de la zone convective solaire [Mullan, 2009, 7.7], γ prend pour valeur 53
ce qui donne m = 32 . Il apparait alors qu’un indice polytropique supe´rieur a` m = 1.5 pour un gaz
monoatomique non ionise´ implique un facteur γ infe´rieur a` la valeur γ = 53 , et donc ultimement a`
un plus faible gradient thermique adiabatique. Pour un gradient thermique donne´, une baisse du
gradient thermique adiabatique rapproche le milieu du de´veloppement d’instabilite´s convectives.
L’indice polytropique est donc un des indicateurs du caracte`re convectif du milieu. Ainsi, le milieu
devient soumis a des instabilite´es convectives lorsque l’indice polytropique est infe´rieur a` la valeur
1,5, pour gaz gaz monoatomique ionise´.
Dans un cas plus ge´ne´ral, pour un milieu partiellement ionise´ par exemple, les relations poly-
tropiques s’expriment de la manie`re suivante :
P ∝ TΓ/(Γ−1) ,
P ∝ ρΓ ,
(1.19)
ou` Γ peut eˆtre diffe´rent de γ = 53 . Pour un gaz d’hydroge`ne ionise´ a` moitie´ on conside`re que
Γ ≈ 1.13 [Mullan, 2009, 6.7.3]. Pour un gaz constitue´ a` 10% d’he´lium neutre et a` 90% d’hydroge`ne
ionise´ pour moitie´, on obtient une valeur de Γ = 1.19 (m ≈ 5.2) ce qui est bien en dec¸a` de la valeur
γ = 53 ≈ 1.66 pour un gaz monoatomique non ionise´ [Mullan, 2009, 6.7.3]. Un re´sultat important
est que l’on ne peut conside´rer une relation polytropique avec un indice polytropique constant dans
des re´gions solaires ou` la composition chimique du milieu e´volue avec la profondeur, ce qui est le
cas de la zone convective [Mullan, 2009, 7.7]. Un mode`le physique prenant en compte les effets
de la radiation montre que ces relations polytropiques sont raisonnables dans pre`s de 90% de la
zone convective [Mullan, 2009, 7.7] bien qu’un traitement radiatif complet soit ne´cessaire [Stein et
Nordlund, 1998]. Il convient de traiter avec attention la variation de l’indice polytropique dans les
quelques me´game`tres juste en dessous de la photosphe`re ainsi que dans le bas de la zone convective
[Mullan, 2009, 7.7].
61.1.3 The´orie de la longueur de me´lange.
Le de´veloppement d’une instabilite´ convective au sein d’un fluide provoque l’apparition de
de´placements verticaux de grande amplitude. Pour un fluide tre`s visqueux, la force de viscosite´ peut
s’e´quilibrer avec la force de flottaison et conduire a` un e´tat stationnaire dans lequel les e´coulements
sont laminaires. C’est le cas dans les expe´riences historiques conduites par Henri Be´nard vers 1900
et dont Lord Rayleigh de´veloppa la the´orie. Un fluide incompressible, sujet a` la dilatation thermique
et contenu entre deux plaques soumises a` un gradient thermique peut atteindre un e´quilibre pour
lequel la solution de l’e´quation du transport de chaleur est stationnaire et s’exprime :
v · ∇T = κ ∆T . (1.20)
Toutefois, dans l’inte´rieur solaire, la viscosite´ n’est pas assez e´leve´e pour atteindre un tel re´gime
et les e´coulements deviennent turbulents. Nous avons vu que la structure granulaire au niveau
de la photosphe`re est directement relie´e a` cette proprie´te´ des e´coulements. La re´solution d’un
tel proble`me physique de manie`re analytique est difficile. Cependant, un concept simplifie´ de la
convection, la ”the´orie de la longueur de me´lange”, est traditionnellement employe´e pour de´crire
le transport d’e´nergie par convection dans les inte´rieurs stellaires. Initie´e par [Prandtl, 1925], puis
applique´e au Soleil par [Biermann, 1938] et d’autres, elle permet de rendre compte de manie`re
raisonnable de la plupart des observations.
On de´finit la longueur de me´lange l comme e´tant la distance qu’une particule implique´e dans un
processus convectif parcours avant d’e´changer son exce`s de chaleur interne avec le milieu ambiant.
Conside´rons donc une particule cubique de cote´ l, de densite´ ρ, plonge´e dans une atmosphe`re
stellaire a` une tempe´rature T effectuant un de´placement infinite´simal dr vers l’exte´rieur de l’e´toile.
Apre`s s’eˆtre de´place´e, la particule pre´sente un exce`s de chaleur δQ par rapport au milieu ambiant
que l’on peut relier au coefficient de superadiabadicite´ ∆∇ :
δQ = mcpdT = (ρl3)cp(∆∇dr) . (1.21)
Le flux de chaleur a` travers une unite´ de surface, et par unite´ de temps, vaut donc :
Fc =
δQ
l2dt
= ρcpvl∆∇ , (1.22)
ou` l’on de´finit v = drdt comme la vitesse d’ascension de la particule de fluide. Dans une approche
simplifie´e, on peut e´valuer cette vitesse lorsque la particule atteint un re´gime permanent. Dans ce
cas, la force de flottaison Fpi e´quilibre la force de traine´e FT. On a alors :
Fpi + FT = ∆ρ g l3 +
ρ
2
v2 l2 = 0 , (1.23)
ou` ∆ρ repre´sente la diffe´rence de densite´ entre la particule et le milieu ambiant. Il s’agit maintenant
7de relier la variation de densite´ a` une variable connue comme le coefficient de superadiabadicite´.
Pendant l’e´volution de la particule, l’e´quilibre de pression avec le milieu est maintenu et l’on
conside`re dP = 0. En diffe´renciant l’e´quation des gaz parfaits (e´q. 1.13) et en prenantM constant,
on trouve que dρ = −ρdTT ou ∆ρ = −ρ∆TT . L’e´quilibre des forces (e´q. 1.23) s’e´crit alors :
− ∆T
T
ρ g l3 +
ρ
2
v2 l2 = 0 , (1.24)
ce qui me`ne a` l’expression suivante pour la vitesse d’ascension de la particule : v =
√
2 g l ∆TT . On
estime la diffe´rence de tempe´rature ∆T = ∆∇l, ce qui donne :
v2 = 2 g l
∆∇l
T
. (1.25)
Par ailleurs, on substitue l’expression de la vitesse d’ascension (e´q. 1.25) dans l’expression du
flux convectif d’e´nergie (e´q. 1.22) :
v3 =
2 g l Fc
ρcpT
. (1.26)
On remarque que v ∝ l 13 . Une telle distribution de vitesse est compatible avec une loi de dis-
tribution de probabilite´ caracte´risant un e´coulement turbulent incompressible de´crit par la the´orie
de la turbulence selon Kolmogorov [Kolmogorov, 1941]. En prenant les valeurs de la table 1.I, on
obtient tgranule = lv ≈ 10 minutes , ce qui est compatible avec les observations.
En re´sume´, la the´orie de la longueur de me´lange est une me´thode semi-empirique permettant
d’e´valuer l’efficacite´ du transport convectif de l’e´nergie. Elle permet de de´crire correctement la
convection dans une majorite´ de la zone convective. Dans le cadre d’un de´veloppement plus pousse´
de cette the´orie, on relie la longueur de me´lange a` la hauteur d’e´chelle de pression HP par la
relation l = αHP [Foukal, 2004, 7.3.3] α est un parame`tre controˆlant l’efficacite´ de la convection
qu’il convient de calibrer a` l’aide d’observations. Un parame`tre α = 1.5 semble raisonnable [Mul-
lan et al., 2007]. Une telle relation indique que la taille des structures convectives varie avec la
hauteur d’e´chelle de pression et donc avec la profondeur, ce qui est effectivement observe´ dans
les simulations nume´riques de la zone convective [Nordlund et al., 2009]. La longueur de me´lange
caracte´risant la distance parcourue par une particule de fluide avant d’e´changer de la chaleur avec
le milieu environnant, il semble raisonnable de lier cette dernie`re a` la hauteur d’e´chelle de pression
qui est une distance caracte´risant la stratification du milieu.
1.1.4 Transport convectif de l’e´nergie.
En re´arrangeant les expressions des e´quations (1.25 et 1.26) issues de la the´orie de la longueur
de me´lange, on obtient une expression du flux convectif d’e´nergie permettant une application
nume´rique :
Fc = ρcpl2
√
2 g
T
(∆∇) 32 . (1.27)
8On peut estimer l’ordre de grandeur du flux convectif d’e´nergie au milieu de la zone convective
en utilisant l’expression pre´ce´dente. En prenant des valeurs approche´es : ρ ≈ 100 kg m−3, l ≈
1 Mm, g ≈ 250 m s−2, T ≈ 106 K et ∆∇ ≈ 10−6, on trouve Fc ≈ 7 × 107 J m−2 K−1. A titre
de comparaison, on peut estimer le flux total d’e´nergie sortant au niveau de la photosphe`re en
faisant l’approximation que le flux est alors purement radiatif. On applique la relation de Stephan-
Boltzmann :
Fphotosphe`re = σT4effective = 6.3× 107J m−2 K−1 , (1.28)
cette valeur devrait eˆtre plus e´leve´e au milieu de la zone convective d’un facteur 10.852 ≈ 1.4
par conservation du flux e´nerge´tique. On aura alors Fzone convective ≈ 8.7 × 107 J m−2 K−1.
Cette valeur est tre`s proche de celle calcule´e a` partir de l’expression du flux convectif d’e´nergie
de´duite de la the´orie de la longueur de me´lange (e´q. 1.27). Les mode`les convectifs incluant la
radiation confirment l’ide´e selon laquelle le transport de l’e´nergie se fait presque exclusivement par
convection dans le milieu de la zone convective [Stix, 2002, 6.2.1]. Les mouvements convectifs sont
donc suffisamment efficaces pour transporter l’e´nergie provenant du cœur solaire sur des distances
de l’ordre de quelques centaines de me´game`tres jusqu’en surface.
1.1.5 La zone convective en quelques chiffres.
Les mesures photosphe´riques, les mesures par he´liosismologie, mais e´galement les mode`les phy-
siques de la convection solaire, ainsi que les simulations nume´riques permettent l’estimation de
nombreux parame`tres physiques caracte´risant les diffe´rentes variables physiques du fluide solaire
(Table. 1.I et 1.II). La quantification, ou du moins, l’estimation de chacune de ces variables est
important afin de jauger la contribution relative de chacun des phe´nome`nes physiques en jeu. Afin
de caracte´riser l’e´tat des e´coulements fluides, on de´finit plusieurs nombres adimensionnels repre´-
sentant les rapports des contributions des diffe´rentes forces. Le nombre de Reynolds par exemple,
introduit en 1883 par Osborne Reynolds, repre´sente le rapport des forces d’advection agissant sur
le fluide sur les forces de diffusion visqueuse. Une analyse dimensionnelle du rapport de force nous
donne :
Re =
(v · ∇v)
∇ ·=⇒τ =
v1l v
ν 1l2 v
=
vl
ν
(1.29)
D’autres nombres adimensionnels sont utiles pour de´crire les e´coulements fluides dans la zone
convective :
• Le nombre de Reynolds magne´tique repre´sente le rapport des forces d’advection sur les forces de
diffusion magne´tique. Rm = vlη
• Le nombre de Pe´clet thermique repre´sente le rapport des forces d’advection sur les forces de
diffusion thermique. Pe = vlκ
• Le nombre de Prandtl thermique repre´sente le rapport des forces de diffusion visqueuses sur les
forces de diffusion thermique. Pr = νκ
9• Le nombre de Prandtl magne´tique repre´sente le rapport des forces de diffusion visqueuses sur les
forces de diffusion magne´tique. Pm = νη
• Le nombre de Rossby repre´sente le rapport des forces d’advection sur la force de Coriolis. Ro =
v
2Ωlsin(φ)
• Le nombre de Rayleigh repre´sente le rapport de la force de flottaison sur les forces de diffusion
thermique. Ra = gH
4
p
cpκν
(∆sl )
Ces nombres peuvent eˆtre estime´s a` partir de mode`les physiques et d’observations puis utilise´s
dans des simulations nume´riques afin de reproduire le re´gime des e´coulements fluides de manie`re
ade´quate.
µ viscosite´ dynamique 1.3× 1010 kg m−1 s−1
[Stix, 2002]
ν viscosite´ cine´matique 10−3 m2 s−1
[Rieutord et Rincon, 2010]
η diffusivite´ magne´tique 102 m2 s−1
[Rieutord et Rincon, 2010]
Re = vlν nombre de Reynolds ≈ 1010 a` 1013
[Rieutord et Rincon, 2010]
Rm = vlη nombre de Reynolds magne´tique 10
9 a` 1010
[Stix, 2002]
Pe = vlκ nombre de Pe´clet thermique 1
[Rieutord et Rincon, 2010]
Pr = νκ nombre de Prandtl thermique 10
−4 a` 10−6
[Rieutord et Rincon, 2010]
Pm = νη nombre de Prandtl magne´tique 10
−5
[Rieutord et Rincon, 2010]
Ro = v2 Ω l sinφ nombre de Rossby pour la granulation 200
α diffusivite´ thermique 1.3× 109 m2 s−1
[Stix, 2002]
cp capacite´ calorifique massique 3× 104 J kg−1 K−1
[Stix, 2002]
κ opacite´ optique 10 m2 kg−1
[Stix, 2002]
Beq intensite´ du champ magne´tique a` l’e´quipartition 0.135 T
[Spruit et Zweibel, 1979]
FB flux de champ magne´tique dans une re´gion active 1012 a` 1014 wb
[Fan, 2009]
∆∇ coefficient de superadiabadicite´ ≈ 10−5
[Fan, 2009]
δ gradient adiabatique 0.4
[Stix, 2002]
β parame`tre β du plasma 105
[Fan, 2009]
Rac =
gH4p
cpκν
(∆sl ) nombre Rayleigh critique 657.5
[Fan et al., 2003]
Tableau 1.I – Principaux parame`tres physiques dans la zone convective.
10
M Masse solaire 1.9884× 1030 kg
[Mullan, 2009]
L Flux e´nerge´tique 3.8416× 1026 W
[Mullan, 2009]
R Rayon solaire 6.9568× 108 m
[Mullan, 2009]
g gravite´ de surface 274,216 m.s−2
[Mullan, 2009]
T Tempe´rature effective de surface 5777 K
[Mullan, 2009]
Ω Vitesse de rotation angulaire a` l’e´quateur 2.8× 10−6 rad.s−1
[Stix, 2002, 7.4.1]
Tableau 1.II – Parame`tres ge´ne´raux du Soleil.
1.2 Les re´gions actives.
1.2.1 Taches solaires, facules et protube´rances.
Le re´seau granulaire photosphe´rique est parfois perturbe´ par l’apparition de re´gions sombres
parfois suffisamment larges pour eˆtre observe´es a` l’œil nu. Ces ”taches solaires”sont observe´es depuis
des mille´naires. On retrouve en effet des traces de leur observation en Chine il y a de cela deux
mille ans2. Ces taches, de tailles et de formes varie´es, apparaissent de manie`re impre´visible sous
la forme de paires ou bien de groupes de taches. Leur centre est plus sombre, on lui donne le nom
”d’ombre” tandis que leur pe´riphe´rie est d’une luminosite´ interme´diaire a` laquelle on donne le nom
de ”pe´nombre”. Selon leur taille, les taches apparaitront et disparaitront en quelques heures ou bien
en quelques semaines en se fragmentant, voir en s’e´rodant avec le temps a` cause de la turbulence
convective a` leur pe´riphe´rie. Les taches sont des re´gions associe´es a` un de´ficit de transport convectif
de l’e´nergie par les couches infe´rieures. La chaleur reste sous la surface a` cause du blocage partiel du
transport convectif, ce qui conduit a` une baisse localise´e du flux e´nerge´tique de surface. Les taches ne
sont pas les seules a` contribuer a` la perturbation du flux e´nerge´tique. Des mesures photome´triques
a` haute re´solution au voisinage des taches re´ve`lent la pre´sence d’un grand nombre de petites
structures brillantes appele´es ”facules” [Foukal, 2004, 8.3]. Ces ”points brillants” compensent la
perte de flux lumineux associe´e a` la tache. Ils surcompensent meˆme parfois la perte de ce flux
lumineux [Foukal, 2004, 8.3.2]. Par ailleurs, des observations chromosphe´riques mentionne´es dans
la section suivante indiquent que les taches solaires observe´es au niveau de la photosphe`re sont
en fait entoure´es par des structures particulie`res de la chromosphe`re -les ”plages”- dans lesquelles
l’activite´ chromosphe´rique est renforce´e. Les facules correspondent e´galement a` la position des
plages. L’ensemble tache solaire, plage et facule semble donc former un tout que l’on de´signe par le
terme ge´ne´ral de ”re´gion active”. Meˆme si elles peuvent apparaitre sur l’ensemble du disque solaire,
les re´gions actives tendent a` e´merger a` des latitudes infe´rieures a` 35 degre´s. Ces re´gions actives
peuvent retenir de la matie`re chromosphe´rique, sous la forme de ”rubans” sombres en forme de
2http://www.astro.umontreal.ca/~paulchar/grps/histoire/newsite/sp/great_moments_f.html#gm_800bc
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filaments, a` l’e´tat de repos pendant des heures ou des jours. Ces ”protube´rances” peuvent ensuite
eˆtre libe´re´es dans l’atmosphe`re solaire a` la suite d’une rapide e´ruption cause´e par un chauffage ou
bien une expulsion. Ce qui lie entres elles ces structures aux proprie´te´s physiques diffe´rentes est
la pre´sence d’un champ magne´tique de grande intensite´. Nous allons voir dans la section suivante
comment mesurer l’amplitude de ce champ magne´tique, et en quoi il relie les diverses quantite´s
physiques formant les re´gions actives.
1.2.2 Mesure du champ magne´tique solaire.
1.2.2.1 Effet Zeeman.
Les champs magne´tiques sont par nature invisibles. Ils peuvent toutefois eˆtre mesure´s par les
modifications physiques qu’ils ope`rent sur la matie`re solaire : un champ magne´tique peut perturber
les niveaux e´nerge´tiques d’un atome et les transitions e´lectroniques qui y sont associe´es. Ainsi
un e´tat d’e´nergie atomique singulet peut se voir subdivise´ en un multiplet d’e´tats d’e´nergies sous
l’influence d’un champ magne´tique externe. Pressenti par Michael Faraday, qui ne put le de´montrer
expe´rimentalement [Zeeman, 1897], cet effet physique fut de´couvert par Pieter Zeeman et Hendrik
Lorentz en 18963. L’effet Zeeman consiste en la leve´e de de´ge´ne´rescence des niveaux atomiques en
un nombre impair de composantes (effet Zeeman ”normal” sous l’effet d’un champ magne´tique) ou
en un nombre pair de composantes (effet Zeeman ”anormal”). Le de´calage en longueur d’onde ∆λ0
des transitions e´lectroniques introduit par la leve´e de de´ge´ne´rescence peut eˆtre lie´ a` l’intensite´ du
champ magne´tique de la manie`re suivante :
∆λ0 =
mlλ20µB
hc
B , (1.30)
ou` ml est le nombre quantique magne´tique de l’atome, λ0 la longueur d’onde de la transition
e´lectronique et µB = e~2me est le magne´ton de Bohr (~ la constante de Planck re´duite, me la
masse de l’e´lectron, c la vitesse de la lumie`re dans le vide). L’effet Zeeman au niveau de la surface
solaire provoque un faible de´calage en longueur d’onde (Table 1.III) toutefois de´tectable par les
instruments modernes (Table 2.3.1).
type de re´gion intensite´ du champ magne´tique e´cart en longueur d’onde mesure´
Soleil calme 2 10−3 T 4 10−5 nm
re´gion active solaire 0.5 T 0.01 nm
Tableau 1.III – Intensite´s moyennes du champ magne´tique solaire et effet Zeeman mesure´ pour une longueur
d’onde λ0 = 500nm dans le domaine optique.
Un spectrographe a` tre`s haute re´solution comme l’instrument MDI a` bord du te´lescope spatial
SOHO permet d’effectuer une telle mesure.
3http://www.nobelprize.org/nobel_prizes/physics/laureates/1902/zeeman-lecture.html
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1.2.2.2 L’instrument MDI a` bord de SOHO.
L’instrument MDI nous fournit des mesures de la vitesse, du champ magne´tique ainsi que de la
tempe´rature au niveau photosphe´rique pour l’ensemble du disque avec une assez bonne re´solution
spatiale, un bruit faible : δB ≈ 2mT et δV ≈ 20m.s−1 [Scherrer et al., 1995], ainsi qu’une cadence
temporelle re´gulie`re mais assez longue de 96 minutes.
Figure 1.2 – De gauche a` droite : Continuum photosphe´rique, dopplergramme, profondeur spectrale du nickel
atomique, magne´togramme pour le disque solaire entier mesure´ par l’instrument MDI a` bord de SOHO. Depuis
"http://soi.stanford.edu/science/obs_prog.html" ”Courtesy of SOHO/MDI consortium. SOHO is a project of
international cooperation between ESA and NASA”.
La mesure des grandeurs physiques se fait a` bord de l’instrument a` partir de la combinaison
de cinq intensite´s spectrales au voisinage imme´diat d’une raie d’absorption atomique de l’e´le´ment
nickel neutre centre´e a` une longueur d’onde λNi = 6767.8A˚. L’instrument est capable d’effectuer
des mesures sur quatre modes de polarisation diffe´rents correspondants aux oscillations s et p ainsi
qu’aux e´tats de polarisation circulaires droite et gauche [Scherrer et al., 1995]. L’interfe´rome´trie
Michelson, et le filtrage Lyot, permettent la mesure d’intensite´ avec une bande passante couvrant
une longueur d’onde δλ0 = 94 mA˚. L’instrument pouvant e´voluer dans une gamme spectrale
∆λ0 = 377 mA˚, cinq mesures inde´pendantes sont possibles pour des longueurs e´gales ou proches a`
celle de l’e´le´ment nickel. Les intensite´s respectives du centre de la raie, de ses bords et de ses ailes
permet l’estimation de l’intensite´ du continuum, de la profondeur de la raie, ainsi que du de´calage
Doppler4. La mesure de l’amplitude du champ magne´tique le long de la ligne de vise´e se fait alors
par la mesure de la leve´e de de´ge´ne´rescence spectrale introduite par l’effet Zeeman normal. Cet
effet est estime´ par la comparaison du de´calage Doppler sur les composantes circulaires droites et
gauches de la lumie`re rec¸ue par l’instrument.
1.3 La photosphe`re, sommet de la zone convective.
Au sommet de la zone convective, la pression et la tempe´rature du milieu diminuent. Elles
atteignent des valeurs critiques correspondant aux bandes d’ionisation de l’hydroge`ne neutre [Mul-
lan, 2009, 4.3]. Les e´lectrons libres commencent alors a` se recombiner avec les atomes d’hydroge`ne
ionise´s. L’opacite´ radiative du milieu augmente conside´rablement, notamment a` cause de la pre´-
sence de l’ion hydrure H−. Bien que d’abondance tre`s faible par rapport a` l’hydroge`ne neutre
(NH−NH ≈ 10−8) l’opacite´ libre-lie´ de l’ion hydrure est la contribution dominante a` l’absorption pho-
4http://soi.stanford.edu/science/obs_prog.html
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tosphe´rique [Mullan, 2009, 3.4]. L’existence de l’ion hydrure est rendue possible a` de tels niveaux
car des e´le´ments chimiques plus massifs tels que le sodium, le magne´sium ou le fer sont partielle-
ment ionise´s et fournissent des e´lectrons libres. L’hydroge`ne neutre peut alors se lier a` un e´lectron
libre, ce qui provoque l’accroissement de l’opacite´ radiative du milieu. Par ailleurs, la capacite´
thermique du milieu diminue. En effet dans la zone convective, l’e´nergie interne d’un atome d’hy-
droge`ne est due a` l’agitation thermique ainsi qu’a son e´nergie d’ionisation [Mullan, 2009, 6.7.3],
ce qui n’est plus le cas lorsque le taux d’ionisation du milieu diminue. En conse´quence, la contri-
bution radiative au flux e´nerge´tique radial augmente au sommet de la zone convective, tandis que
la contribution convective diminue. Pour une profondeur optique plus petite que τ500nm = 0.9 ,
le gradient thermique devient plus faible que le gradient adiabatique et la convection cesse [Mul-
lan, 2009, 5.6]. A` une telle profondeur, le transport de l’e´nergie par convection ne repre´sente que
15% du flux e´nerge´tique sortant [Mullan, 2009, 6.7.1]. L’intensite´ lumineuse mesure´e au niveau de
la Terre est atte´nue´e d’un facteur d’e´chelle e1 ≈ 2.7 par rapport a` l’intensite´ lumineuse e´mise a`
une profondeur optique unitaire. La majeure partie de l’e´nergie lumineuse rec¸ue au niveau ter-
restre provient donc d’une mince couche correspondant a` des profondeurs optiques infe´rieures a`
1. Cette couche, la photosphe`re, posse`de une e´paisseur infe´rieure au me´game`tre [Mullan, 2009,
5.6]. La contribution convective au flux e´nerge´tique radial au sommet de la photosphe`re n’est que
de quelques pourcents [Mullan, 2009, 6.7.2]. Ainsi, la granulation observe´e a` la surface du Soleil
caracte´rise les mouvements convectifs du sommet de la zone convective observe´e au travers de la
photosphe`re.
Notre mode`le de convection ane´lastique ne prend pas en compte les processus radiatifs. La faible
re´solution nume´rique verticale ne permet pas de rendre compte de manie`re fide`le des variations
du profil de tempe´rature dans la photosphe`re. L’assimilation de donne´es solaires, obtenues a` des
niveaux photosphe´riques, au sommet du domaine de simulation semble la meilleure approche pour
prendre en compte de manie`re artificielle les phe´nome`nes physiques radiatifs. ”Mimer” la photo-
sphe`re a` l’aide de l’algorithme d’assimilation de donne´es du ”coup de coude direct et re´trograde”
semble pertinent et pre´sente une originalite´.

CHAPITRE 2
MAGNE´TOCONVECTION SOLAIRE.
2.1 E´tat de la connaissance.1
2.1.1 Les structures magne´to-convectives.
La force de Lorentz Fl (e´q. 2.1) introduit, pour un fluide magne´tise´, un couplage entre la vitesse
du fluide et le champ magne´tique ambiant. Ainsi, si v est la vitesse d’une particule de fluide, et B
le champ magne´tique local alors :
Fl = q(v ×B) . (2.1)
Le the´ore`me d’Alfve´n est un re´sultat important, mettant en lumie`re le couplage entre champs
magne´tiques et e´coulements. Afin d’en de´tailler l’origine physique, conside´rons tout d’abord l’e´qua-
tion de Maxwell-Faraday, ou` E est le champ e´lectrique local :
∇×E = −∂B
∂t
. (2.2)
Projetons cette relation sur une surface pi quelconque se de´plac¸ant avec le fluide et reposant
sur un contour Γc de´formable. La de´rive´e partielle de l’e´quation (2.2) se transforme en de´rive´e
Lagrangienne : DDt =
∂
∂t + v ·∇, et l’on obtient la relation suivante :∫∫
pi
(∇×E) · ds = −
∫∫
pi
(
DB
Dt
) · ds , (2.3)
en permutant les de´rive´es et en utilisant le the´ore`me de Stokes il vient :
∮
Γ
E · dc = − D
Dt
∫∫
pi
B · ds . (2.4)
On note φB le flux magne´tique a` travers la surface pi. En exprimant la loi d’Ohm ge´ne´ralise´e
j = σ(E + v ×B), et en rappelant que la surface pi est co-mouvante au fluide (v = 0) on obtient :
1
σ
∮
Γc
j · dc = −DφB
Dt
. (2.5)
Ainsi, dans le cas ide´al ou` la conductivite´ est infinie, on a DφBDt = 0. C’est le the´ore`me d’Alfve´n :
le flux magne´tique au travers d’une surface se de´plac¸ant avec le fluide se conserve. Dans le cas d’une
particule traverse´e par une seule ligne de champ magne´tique, cette ligne de champ magne´tique se
de´placera et se de´formera en meˆme temps que la particule. On dit que le champ magne´tique est
1Cette section est inspire´e en partie de l’article de revue de Robert, F. Stein [Stein, 2011] disponible a` l’adresse
suivante : http://steinr.pa.msu.edu/~bob/papers/magconvrev_ptrs.pdf.
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”gele´”dans le fluide magne´tise´. C’est le cas dans la zone convective solaire ou` le nombre de Reynolds
magne´tique est tre`s grand (Table.1.I).
Une ligne de champ magne´tique soumise a` un cisaillement aura ainsi tendance a` se de´former
dans le sens du cisaillement. Ceci conduit ultimement a` l’alignement des champs magne´tiques faibles
sur les e´coulements. C’est ge´ne´ralement le cas dans l’inte´rieur solaire ou` l’advection est largement
plus grande que la force de Lorentz. Toutefois, dans certains cas ou` l’e´nergie magne´tique exce`de
l’e´nergie cine´tique du fluide, les forces de tension et de pression magne´tiques provenant de la force
de Lorentz peuvent s’opposer aux cisaillements et stopper les e´coulements. Ceci se produit au sein
des re´gions actives lorsque le champ magne´tique de´passe l’e´quipartition : B > Beq avec
B2eq
2µ0
= ρv
2
2 .
Dans la zone convective, on estime le champ magne´tique d’e´quipartition a` Beq = 0.135T [Spruit et
Zweibel, 1979]. En conclusion, le mouvement du fluide peut modifier le champ magne´tique local.
Par ailleurs, la structure convective du plasma solaire peut e´galement eˆtre modifie´e par la pre´sence
d’un champ magne´tique.
Les de´placements convectifs |v| ≈ 1− 2 km.s−1 se font a` des vitesses largement infe´rieures a` la
vitesse des ondes magne´tosonores du milieu |cS| ≈ 9 km.s−1 [Mullan, 2009, 7.1]. L’e´quilibre hori-
zontal de pression est ainsi toujours maintenu. Ceci implique qu’une re´gion du fluide pour laquelle
le champ magne´tique, et donc la pression magne´tique, est importante sera sous pression re´duite.
La densite´ du fluide fortement magne´tise´ sera donc plus faible que celle du milieu environnant. Une
force de flottaison permet alors au fluide de s’e´lever. Les tubes de champ magne´tique sont donc
advecte´s par les flux ascendants et montent lentement vers la surface. Ces tubes de champ sont
toutefois rapidement balaye´s de l’inte´rieur des granules jusque dans l’espace intergranulaire sur un
temps caracte´ristique de la granulation, de l’ordre de la minute, par les mouvements convectifs
[Stein et Nordlund, 2006; Vo¨gler et al., 2005]. Une fois que les tubes de champ atteignent l’espace
intergranulaire, ils sont cisaille´s par les flux descendants [Stein et al., 2011]. Ces flux sont de nature
turbulente et entrainent les tubes de champ magne´tique vers le bas. L’ensemble du processus tend
a` donner une forme de boucle en Ω ou en U aux tubes de flux magne´tique [Cheung et al., 2007]
aux grandes e´chelles, sur lesquelles peuvent se superposer de petites boucles en forme de serpentin
aux petites e´chelles [Cheung et al., 2007; Stein et al., 2011]. Le champ magne´tique est alors tordu
dans toutes les directions par le mouvement du fluide. De tels e´tirements, entortillages et e´ven-
tuellement reconnexions peuvent produire une dynamo locale [Cattaneo, 1999; Schu¨ssler et Vo¨gler,
2008] renforc¸ant le champ magne´tique.
La magne´to convection est e´galement responsable de la formation des taches solaires et des
facules via l’action de la force de Lorentz :
• Un tube de champ magne´tique e´mergeant de manie`re quasi verticale au niveau de la photosphe`re
et dont la largeur est plus grande que la dimension caracte´ristique de la granulation peut mener
a` la formation d’une tache solaire. Les mouvements de retournement donnant lieu au transport
d’e´nergie sont inhibe´s la` ou` le champ magne´tique est de forte intensite´ [Parker, 1978]. Ainsi les
pertes radiatives conduisent a` un e´quilibre thermique local donnant lieu a` des tempe´ratures plus
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faibles : 3800-4100 Kelvin au lieu de 5800 Kelvin dans ”l’ombre” et un peu plus dans la ”pe´nombre”
[Foukal, 2004, 8.1.3]. Ce refroidissement induit une diminution locale de la hauteur d’e´chelle de
pression, et ainsi une concentration du champ magne´tique appele´ ”effondrement convectif” [Bushby
et al., 2008; Grossmann-Doerth et al., 1998]. L’effondrement continue jusqu’a` ce que la pression
magne´tique balance la pression exte´rieure, ce qui conduit a` la formation d’une re´gion ou` l’intensite´
du champ magne´tique de´passe l’e´quipartition.
• Un tube e´mergeant au niveau de la photosphe`re et dont la largeur est plus petite que la dimension
caracte´ristique de la granulation peut mener a` la formation d’un pore. Comme dans le cas de la
formation d’une tache solaire, l’effondrement convectif conduit a` une intensification du champ
magne´tique (Fig. 2.1). Le pore ainsi cre´e se voit ballote´ par la convection. Il prend place dans
l’espace intergranulaire ou` il subit un chauffage radiatif tre`s important de la part des flux de masse
ascendants voisins. Le chauffage ”par les murs” [Stein, 2011] est plus important qu’au sein d’une
tache solaire car le rayon du pore magne´tique est plus petit, ce qui exclue l’existence d’un gradient
thermique stationnaire entre le centre et les bords du tube de champ magne´tique. Afin de re´tablir
l’e´quilibre horizontal de pression, la densite´ et la tempe´rature doivent baisser au sein du tube. Or
l’e´quilibre radiatif horizontal ne permet pas une baisse de la tempe´rature. Le pore se vide donc de
sa matie`re. La densite´ diminuant, la profondeur optique diminue fortement, ce qui permet a` un
observateur de voir plus profonde´ment dans l’e´toile [Foukal, 2004, 8.3.3]. C’est pourquoi on donne
le nom de ”point brillant”, ou facule, a` ce type de re´gions de concentration magne´tique. En effet,
pour une profondeur optique correspondant au niveau photosphe´rique, la tempe´rature effective
d’une facule avoisine 6400 K [Foukal, 2004, Fig.8-11].
Figure 2.1 – Isocontours pour la tempe´rature (de 4000K a` 16000K) et intensite´ du champ magne´tique en couleur,
du bleu au violet (de 25mT a` 0.35T). Les re´gions de concentration de flux magne´tique, ou pores magne´tiques, sont
nettement plus froides que leur voisinage. Figure provenant originalement de la the`se de doctorat de David Bercik
[Bercik, 2002] tire´e de l’article [Nordlund et al., 2009] sous licence creative commons.
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2.1.2 Deux approches physiques diffe´rentes pour la mode´lisation.
De par sa nature hautement non-line´aire, la mode´lisation de la magne´to-convection se fait au
travers de simulations nume´riques. La re´solution des e´quations de conservation de la masse, de
la quantite´ de mouvement, de l’e´nergie et de l’induction magne´tique ainsi que l’utilisation de la
loi d’Ohm ge´ne´ralise´e et d’une e´quation d’e´tat pour le gaz sont ne´cessaires a` la simulation de la
magne´to-convection. Deux types d’approches nume´riques ont e´te´ e´tudie´es. Jusqu’alors, elles four-
nissent toutes deux des re´sultats valables mais portant sur des domaines de la magne´to-convection
diffe´rents.
L’approche ”re´aliste” utilise une e´quation d’e´tat tabule´e pour le gaz incluant, entre autres,
l’ionisation partielle d’e´le´ments tels que l’hydroge`ne et l’he´lium. Cette approche a e´te´ initie´e par
Nordlund [Nordlund, 1982] puis ge´ne´ralise´e [Abbett, 2007; Carlsson et al., 2010; Jacoutot et al.,
2008]. Dans l’approche re´aliste, la re´solution de l’e´quation du transfert radiatif est ne´cessaire car
l’approximation du milieu optiquement mince n’est pas valide quand la profondeur optique ap-
proche la valeur unite´ au niveau photosphe´rique. Une physique du transfert radiatif est donc
ne´cessaire a` la comparaison quantitative des simulations avec les observations. Bien qu’aucune des
simulations actuelles n’approche les parame`tres solaires, elles parviennent a` reproduire la plupart
des caracte´ristiques observe´es [Stein, 2011].
L’approche ”ide´alise´e” ne prend pas en compte la radiation comme mode de transfert de l’e´ner-
gie. Elle suppose une e´quation d’e´tat ide´ale pour le gaz. Elle a e´te´ initie´e par Weiss [Weiss, 1966],
puis approfondie par d’autres. Elle a permis d’obtenir un aperc¸u des phe´nome`nes physiques ca-
racte´risant la convection, tels que l’e´mergence d’un tube de flux magne´tique entortille´ [Cattaneo,
1999], la production de champ magne´tique aux petites e´chelles par une dynamo rapide de surface
[Abbett et al., 2000], l’existence d’un champ magne´tique intermittent pour des e´chelles spatiales
non-re´solues optiquement [Emonet et Cattaneo, 2001] ou bien encore le fait que la convection est
bloque´e dans les tubes de flux magne´tique ge´ne´rant des pores [Hurlburt et Rucklidge, 2000]. Elle a
e´te´ transpose´e avec succe`s dans le cas de la mode´lisation de l’inte´rieur solaire [Fan, 2009; Miesch,
2005].
Les simulations nume´riques conduites dans le cadre de ce projet de maˆıtrise ont e´te´ traite´es
par une approche ide´alise´e. La figure 2.2 repre´sente plusieurs coupes horizontales, au sommet et
dans le bas de la zone convective simule´e, illustrant les fluctuations d’entropie au sein du milieu.
On y de´ce`le la pre´sence de structures de type granulaires a` mettre en lien avec une observation
du sommet de la zone convective (Fig.1.1). Toutefois, les limitations du mode`le ne permettent
pas de reproduire la structure des granules solaires dont la largeur caracte´ristique est de l’ordre
du me´game`tre (Fig.1.1 en bas, a` droite). Le mode`le reproduit cependant de manie`re re´aliste les
structures correspondant a` l’e´chelle me´sogranulaire avec les parame`tres que nous avons utilise´s
(Fig.1.1 en haut, a` droite). Ce type de structures regroupent plusieurs granules et posse`dent une
largeur caracte´ristique de l’ordre de quelques me´game`tres.
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Figure 2.2 – Perturbations de l’entropie spe´cifique pour des couches horizontales dans le haut de la zone convective
(haut), et 55 Mm en dessous (bas) pour une simulations HD (gauche) et MHD (droite). Parame`tres utilise´s : Re=750,
Pr=1, Ro=200. Rm=250 et B0 = 10−2×Beq pour la simulation MHD. La taille des granules convectives augmente
avec la profondeur. La pre´sence de champ magne´tique modifie la taille et la forme des structures convectives. La
re´solution nume´rique est insuffisante pour reproduire entie`rement la granulation observe´e (Fig. 1.1). Les simulations
ont e´te´ re´alise´es a` l’aide du logiciel ANMHD [Abbett et al., 2001; Fan et al., 1999]. Cette figure est a` comparer avec
une image du sommet de la zone convective observe´e a` travers la photosphe`re de meˆme largeur spatiale (Fig.1.1).
Les re´sultats des simulations que nous avons conduites avec le logiciel ANMHD permettent
de reproduire certaines caracte´ristiques de la magne´toconvection pre´ce´demment observe´es a` l’aide
d’autres simulations nume´riques [Vo¨gler et al., 2005]. Une coupe verticale de l’une de nos simula-
tions (Fig.2.3) illustre la concentration des tubes de champ magne´tique au sein des flux de masses
descendants. Par ailleurs, les vitesses sont plus grandes vers le sommet de la zone convective que
vers le bas. Enfin, l’alternance entre les flux de masse ascendants et descendants reproduit de
manie`re re´aliste les structures lie´es a` la me´sogranulation.
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Figure 2.3 – Vitesse verticale du fluide. Les courants ascendants sont en bleu tandis que les courants descendants
sont en rouge. Isocontours de l’intensite´ du champ magne´tique, croissants du fonce´ au clair. Simulations MHD avec
un faible champ magne´tique initial B0 = 10−2 × Beq avec pour parame`tres : Re=750, Pr=1, Ro=200 et Rm=250.
Les re´gions de forte intensite´ magne´tique co¨ıncident avec des flux de masse descendants. Les vitesses sont plus
grandes a` proximite´ des 70 premiers me´game`tres sous la surface. Les simulations ont e´te´ re´alise´es a` l’aide du logiciel
ANMHD [Abbett et al., 2001; Fan et al., 1999].
2.2 Les simulations nume´riques.
Plusieurs types de simulations magne´to-convectives ont de´ja` vu le jour. La premie`re consiste
a` placer un tube de champ magne´tique, e´ventuellement entortille´, dans le bas du domaine simule´
et a` en e´tudier l’e´mergence [Fan, 2009]. Une variante consiste a` ”remplir” le domaine d’un champ
magne´tique vertical et uniforme et d’e´tudier la formation des tubes de champ magne´tique [Emonet
et Cattaneo, 2001]. Dans une toute autre approche, une faible quantite´ de flux magne´tique peut eˆtre
inse´re´e dans une condition initiale convective afin d’e´tudier l’effet d’une dynamo locale [Cattaneo,
1999].
2.2.1 E´mergence des tubes de champ magne´tique.
Qu’elle soit e´tudie´e a` partir d’un tube de flux magne´tique horizontal entortille´ [Cheung et al.,
2010, 2007] ou bien a` partir d’un champ magne´tique uniforme non entortille´ [Stein et al., 2011,
2010], l’e´mergence des tubes de champ magne´tique pre´sente les meˆmes caracte´ristiques principales.
Ainsi le champ magne´tique apparait-il en surface sous la forme de dipoˆles aux petites e´chelles puis
l’effet s’accentue (Fig. 2.4) tire´e de [Stein et al., 2011]. Les granules grandissent et s’obscurcissent
a` mesure que le champ e´merge. Elles s’allongent dans le sens horizontal. Pendant l’e´mergence, les
composantes verticales et horizontales du champ magne´tique sont d’une intensite´ similaire, bien
21
que les champs magne´tiques horizontaux soient plus pre´sents [Stein, 2011]. Les points d’ancrage
du dipoˆle se se´parent progressivement et se rassemblent en re´gions unipolaires de plus grande
surface [Stein et al., 2011]. A` l’occasion, le flux magne´tique s’annule lorsque des re´gions de polarite´s
oppose´es se rencontrent [Cheung et al., 2008]. Pendant l’e´mergence, le champ magne´tique s’e´tend.
L’extension verticale se fait alors moins vite que l’extension horizontale [Stein, 2011]. Le moteur
de l’e´mergence sont les flux convectifs ascendants ainsi que la force de flottaison. Les flux de
masse descendants sont rapides et turbulents [Cattaneo, 1999]. Ils entrainent le champ magne´tique
vers le bas, ce qui conduit a` la cre´ation d’une hie´rarchie de boucles magne´tiques en forme de U
ou de Ω [Cheung et al., 2008]. Ces boucles magne´tiques se superposent avec une multitude de
petites boucles en forme de serpentins [Cheung et al., 2007; Kitiashvili et al., 2011]. Afin de rendre
possible l’e´mergence, les boucles de champ magne´tique doivent eˆtre torsade´es, ce qui empeˆche
leur dislocation par les mouvements convectifs [Fan et al., 1999]. Cependant, l’intensite´ du champ
magne´tique peut eˆtre un autre facteur de´terminant [Abbett et al., 2001]. L’e´mergence du champ
magne´tique dans la chromosphe`re, la zone de transition et la couronne a` e´galement e´te´ mode´lise´
[Abbett, 2007; Hansteen et al., 2007]
Figure 2.4 – Se´quence temporelle de l’e´mergence d’un tube de champ magne´tique au niveau de la photosphe`re
solaire. Simulation nume´rique compressible prenant en compte les effets radiatifs. Carte de tempe´rature (gauche),
composante verticale du champ magne´tique a` un niveau photosphe´rique (centre) et composante horizontale (droite).
Tire´ de l’article ”Emerging Flux Simulations and Proto-Active Regions” de Stein finance´ par la NASA, [Stein et al.,
2011].
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2.3 Les donne´es observationnelles.
2.3.1 Observatoires et instruments.
Les observatoires au sol, ainsi que les observatoires spatiaux fournissent des donne´es solaires
a` des re´solutions spatiales et a` des cadences temporelles diffe´rentes, dans le passe´ et le pre´sent
(table 2.3.1). Aussi diverses que comple´mentaires, ces donne´es couvrent une pe´riode aussi longue
qu’un cycle d’activite´ solaire et ont permis de cataloguer et d’e´tudier de nombreuses re´gions actives
[Welsch et al., 2009].
Observatoire Localisation Instrument Observations Re´solution Cadence
Disque entier
SOHO magne´togramme
[Scherrer et al., 1995] point L1 MDI dopplergramme 4” (FD) 96’
1996 - 2010 continuum 1.2” (HR) 1’
Blos Vlos T
Disque entier
SDO magne´togramme
[Wachter et al., 2012] point L1 HMI dopplergramme 1.5” (FD) 90”
2010 - pre´sent continuum 1” (HR) 45”
Blos Vlos T
Re´gions actives
MEES magne´togramme
[LaBonte et al., 1999] Haleakala IVM vectoriel 1” 8’
1993 - pre´sent
Blos Btrans Bazimuth
Tableau 2.I – Observatoires solaires et instruments d’inte´reˆt.
Les donne´es principalement utilise´es dans le cadre de l’assimilation de donne´es de ce projet de
maˆıtrise proviennent de l’instrument MDI a` bord de l’observatoire spatial SOHO (Fig. 1.2) pour
la re´gion AR9077-20000714.
2.3.2 Ce que disent les observations.
Les donne´es observationnelles existantes mettent en e´vidence des structures magne´tiques a` la
surface du Soleil (aux niveaux photosphe´riques) couvrant une large gamme d’e´chelle spatiale et
s’e´talant sur une importante diversite´ d’e´chelles temporelles. Ainsi les plus petites structures ac-
tuellement re´solues par les instruments d’observation ont une taille de l’ordre de 70 km [Rimmele
et Marino, 2011] mais les simulations nume´riques sugge`rent que la taille minimale de ces structures
peut eˆtre aussi petite que 10 me`tres [de Wijn et al., 2009]. Par ailleurs, les re´gions actives couvrent
des surfaces larges d’une centaine de me´game`tres de cote´. Ces structures apparaissent puis dis-
paraissent sur un temps caracte´ristique aussi court que l’heure ou bien aussi long que plusieurs
mois pour les re´gions actives [Mullan, 2009, 16.1.4]. Des lois phe´nome´nologiques de´finissent bien
les proprie´te´s des structures magne´tiques aux larges e´chelles mettant en e´vidence l’existence d’une
dynamo interne [Foukal, 2004, 8.4.4]. La loi de Hale d’abord, pre´cise que la polarite´ des parties
suiveurs/meneurs de re´gions actives successives d’un he´misphe`re est identique, que la polarite´ est
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inverse´e entre les deux he´misphe`res, que les polarite´s s’inversent dans le temps sur une pe´riode
de 11 ans, et enfin que les re´gions actives apparaissent a` mi-latitude pour migrer vers l’e´quateur
[Hathaway, 2010]. La loi de Joy nous informe, elle, que les re´gions actives s’inclinent vers l’e´quateur
[Hathaway, 2010]. Aux petites e´chelles, les champs magne´tiques de forte intensite´ (de l’orde de 0.1
Tesla) ont tendance a` eˆtre verticaux et localise´s dans le re´seau magne´tique ou bien dans des re´gions
de fortes concentrations entre les granules [de Wijn et al., 2009]. Les champs magne´tiques de faible
intensite´ (de l’ordre de 10 milli-Tesla) ont tendance a` eˆtre horizontaux et sont re´partis sur tout le
Soleil, a proximite´ du bord des granules. Ceci, meˆme dans le Soleil calme ou bien dans les re´gions
polaires [Ishikawa et Tsuneta, 2009]. Les champs magne´tiques les plus faibles n’ont pas d’orienta-
tions privile´gie´es, tandis que les plus forts ont tendance a` s’aligner avec le champ magne´tique des
re´gions actives [de Wijn et al., 2009]. Ces champs magne´tiques ne posse`dent pas d’e´chelle de temps
caracte´ristiques, mais une distribution exponentielle en temps comme en espace [Danilovic et al.,
2010].
Le flux magne´tique e´mergeant aux petites e´chelles sous la forme de boucles, sur toute la surface
du Soleil calme, est quatre ordres de grandeurs plus important que celui e´mergeant des re´gions
actives. Ce flux magne´tique prend la forme d’un champ horizontal (polarisation line´aire du spectre
de Stokes) au dessus des granules puis d’un champ vertical au bord de ceux-ci (polarisation circu-
laire du spectre de Stokes) [Centeno et al., 2007; Ishikawa et al., 2010; Mart´ınez Gonza´lez et Bellot
Rubio, 2009]. Les points d’ancrage de ces boucles en Ω sont rapidement balaye´s dans l’espace
intergranulaire tandis que le champ horizontal se retrouve sur le bord des granules. Ces champs
horizontaux peuvent e´galement apparaˆıtre de manie`re transitoire lorsqu’un nouveau flux de masse
descendant se forme [Danilovic et al., 2010]. Bien que le flux magne´tique de ces dipoˆles e´mergents
soit faible (de l’ordre de 1017Mx) alors que le flux magne´tique total du Soleil de l’ordre de 1021Mx
[de Wijn et al., 2009] leur taux d’apparition est important (a` peu pre`s 10−10km−2s−1) ce qui en
fait la principale contribution au flux de champ magne´tique e´mergent du Soleil [Ishikawa et Tsu-
neta, 2009; Ishikawa et al., 2010]. La plupart de ces boucles restent a` proximite´ de la photosphe`re,
un quart d’entre elles atteignant des hauteurs chromosphe´riques [Mart´ınez Gonza´lez et Bellot Ru-
bio, 2009]. La reconstruction des structures magne´tiques de la zone convective solaire permettrait
d’e´tudier les me´canismes pouvant conduire a` ces observations.

CHAPITRE 3
MODE`LE PHYSIQUE ET ASPECTS NUME´RIQUES.
3.1 E´quations de conservation pour un fluide magne´tise´.
Le plasma solaire peut eˆtre de´crit par l’approximation fluide. Il existe ainsi une se´paration
nette d’e´chelles entre la longueur d’interaction microscopique des particules constituant le plasma
et l’e´chelle macroscopique sur laquelle les variables physiques caracte´risant l’e´tat du plasma e´vo-
luent. Par ailleurs, le plasma solaire est ionise´. En conse´quence, il existe une se´paration de charge
entre les noyaux atomiques et les e´lectrons. Pour une longueur caracte´ristique plus petite que la lon-
gueur d’interaction de Debye, le plasma solaire peut-eˆtre de´crit comme un ensemble d’ions charge´s
positivement se de´plac¸ant lentement par rapport a` un gaz d’e´lectrons charge´s ne´gativement dans
lequel ils baignent. Au dela` de cette longueur de Debye, le champ e´lectrostatique est e´crante´ et le
plasma est globalement neutre ou presque [Foukal, 2004, 4.4.7].
D’un cote´, sous l’action d’un champ e´lectrique a` grande e´chelle, le plasma solaire subit une
se´paration de charges conduisant a` la cre´ation d’un nouveau champ e´lectrique qui s’oppose au
champ source. Cette relaxation s’effectue sur un temps caracte´ristique τE tre`s court tel que τE = ε0σ
avec ε0 la permittivite´ du vide et σ ≈ 104Ω−1m−1 la re´sistivite´ e´lectrique dans l’inte´rieur solaire.
On trouve τe ≈ 10−18s. Le second champ e´lectrique s’e´tablit en effet a` une vitesse proche de
celle de la lumie`re une fois que les charges sont se´pare´es [Davidson, 2001, 2.2]. D’un autre cote´,
sous l’action d’un champ magne´tique a` grande e´chelle, le plasma va eˆtre le sie`ge de courants
e´lectriques ayant tendance a` faire disparaitre le champ magne´tique par diffusion Ohmique. Le temps
d’amortissement associe´ a` cette diffusion Ohmique est toutefois ge´ne´ralement tre`s long par rapport
au temps caracte´ristique d’e´volution des variables d’e´tats du plasma. Si l’on conside`re l’expression
du temps d’amortissement magne´tique : τB = ρσ B2 [Davidson, 2001, 5.4.4] on trouve τB = 1000s
ce qui assure τE << τB. Ceci e´tant, on conside`re que le plasma solaire est un fluide magne´tise´ re´gi
simultane´ment par les lois de l’hydrodynamique et par les lois de l’e´lectromagne´tisme. Ces lois sont
couple´es par l’action de la force de Lorentz. Dans le cadre de l’approximation MHD, on conside`re
que la contribution de la composante lie´e au champ e´lectrique de la force de Lorentz est ne´gligeable
devant la contribution lie´e au champ magne´tique ce qui est intimement lie´ au fait que le temps de
relaxation e´lectrique est largement infe´rieur au temps de relaxation magne´tique.
Les e´quations de conservation pour un fluide magne´tise´ s’e´crivent sous leur forme Eule´rienne
comme suit :
E´quation de conservation de la masse :
∂ ρ
∂ t
+∇ · (ρ v) = 0 (3.1)
E´quation de conservation de la quantite´ de mouvement :
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ρ[
∂ v
∂ t
+ (v · ∇) v] = ρ g −∇p− 2 ρ (Ω× v) + 1
µ0
(∇×B)×B +∇ ·=⇒τ (3.2)
E´quation de conservation de l’e´nergie :
ρ T [
∂ s
∂ t
+ (v · ∇ s)] = ∇ · (κ ρ T ∇s) + η
µ0
|∇ ×B|2 + ((=⇒τ · ∇) · v) (3.3)
E´quation de conservation d’induction magne´tique :
∂ B
∂ t
= ∇× (v ×B− η∇×B) (3.4)
avec pour condition l’absence de monopoˆles magne´tiques :
∇ ·B = 0 (3.5)
3.2 Mode`le compressible.
Un fluide magne´tise´ est soumis a` la propagation de diffe´rents types d’ondes. Ces ondes mettent
en jeu diffe´rentes forces de rappel. Premie`rement, le gradient de pression ∇p permet la propagation
des ondes sonores a` une vitesse cs =
√
γRT
M ≈ 9km s−1 [Mullan, 2009, 7.1]. En re´crivant l’expression
de la force de Lorentz (e´q. 3.6) a` partir de l’expression (e´q. 2.1), on fait apparaitre la tension
magne´tique TB et la pression magne´tique PB :
Fl =
1
µ0
(∇×B)×B = TB + PB = 1µ0 (B · ∇)B−
1
2µ0
∇(B)2 , (3.6)
ces forces agissent comme force de rappel pour les ondes magne´to-soniques. Ces dernie`res se pro-
pagent a` la vitesse d’Alfve´n vA = B√ρµ0 ≈ 10km s−1 au niveau de la photosphe`re, pour une re´gion
active. De plus, la gravite´ peut agir sur la force de flottaison pour cre´er des ondes de surface.
La force de Coriolis peut enfin mener a` la cre´ation d’ondes dites ”de Rossby”. Toutes ces ondes
se propagent dans le Soleil et a` sa surface. Dans une approche dite ”compressible” il est utile de
re´soudre les e´quations de conservation physiques afin de de´terminer l’ensemble des mouvements
du fluide ainsi que la propagation des ondes en question. Dans la mesure ou` la mode´lisation nume´-
rique des ondes acoustiques est un inconve´nient pour le proble`me traite´ dans cette maˆıtrise, il est
inte´ressant de s’en affranchir en les filtrant [Lantz et Fan, 1999]. C’est le sens que l’on peut donner
au traitement des e´quations physiques dans le cadre de l’approximation ane´lastique.
3.3 L’approximation ane´lastique.
On peut tirer parti du fait que les ondes acoustiques se propageant dans la zone convective
solaire se de´placent plus vite que le fluide afin de les filtrer, conside´rant ainsi qu’elles se de´placent
de manie`re instantane´e dans le milieu. Dans le cas des ondes sonores, la fluctuation de pression
lie´e au passage d’une onde introduit un couplage entre la pression, la vitesse et la densite´ du fluide
a` travers les e´quations de conservation de la masse, de la quantite´ de mouvement, ainsi que de
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la relation des gaz parfaits (e´q. 3.1, 3.2, 1.13). Un moyen efficace pour filtrer ces ondes sonores
est de supprimer le couplage associe´ a` la force de rappel lie´e au gradient de pression. Ceci est
rendu possible graˆce a` l’approximation ane´lastique [Batchelor, 1953; Ogura et Phillips, 1962]. Dans
le cadre de cette approximation, on utilise le fait que les ondes sonores se propagent rapidement
par rapport au fluide afin de de´velopper les principales variables physiques en terme du carre´ du
nombre de Mach. Puis, on utilise le fait que la zone convective Soleil est fortement stratifie´e en
densite´ pour associer aux variables d’e´tats un profil de re´fe´rence [Gough, 1969]. Ces profils sont
constants en temps a` une altitude donne´e, mais peuvent varier avec la profondeur. Ceci permet le
filtrage des ondes sonores se de´plac¸ant rapidement. Les ondes magne´to-soniques d’Alfve´n ne sont
pas filtre´es [Lantz et Fan, 1999]. Un exemple d’une telle proce´dure est donne´e ici pour l’e´quation
de la conservation de la quantite´ de mouvement.
Dans une premie`re e´tape, les e´quations physiques sont adimensionnalise´es de la manie`re sui-
vante :
ρ = ρ∗ ρ¯ , (3.7)
ou` les variables e´toile´es correspondent a` une valeur dimensionnelle de re´fe´rence non pre´cise´e
explicitement ici. Les variables barre´es sont la contrepartie adimensionnelle d’ordre unite´. Une
notation similaire est introduite pour les variables vectorielles :
v = v∗ v¯ . (3.8)
L’e´quation de la conservation de la quantite´ de mouvement devient alors :
ρ∗ρ¯[
v∗
t∗
∂ v¯
∂ t¯
+
v∗2
l∗
(v¯ · ∇¯ v¯] = ρ∗ g∗ ρ¯ g¯ − p
∗
l∗
∇¯p − 2 ρ∗Ω∗v∗ρ¯ (Ω¯× v¯)
+
B∗2
µ0l∗
(∇¯ × B¯)× B¯ + µ
∗v∗
l∗2
∇¯ ·=⇒¯τ .
(3.9)
En divisant l’e´quation pre´ce´dente par le terme ρ
∗ v∗2
l∗ , on obtient :
ρ¯
l∗
v∗t∗
∂ v¯
∂ t¯
+ ρ¯(v¯ · ∇¯ v¯) = g
∗ l∗
v∗2
ρ¯ g¯ − p
∗
ρ∗v∗2
∇¯p − 2 Ω
∗l∗
v∗
ρ¯ (Ω¯× v¯)
+
B∗2
µ0 ρ∗ v∗2
(∇¯ × B¯)× B¯ + µ
∗
ρ∗ v∗ l∗
∇¯ ·=⇒¯τ .
(3.10)
En introduisant le nombre de Strouhal Sr = v
∗t∗
l∗ , le nombre de Froude Fr =
√
v∗2
g∗ l∗ , le nombre
de Rossby Ro = v
∗
2Ω∗l∗ , celui d’Alfve´n A =
v∗
√
µ0 ρ∗
B∗ ainsi que celui de Reynolds Re =
ρ∗ v∗ l∗
µ∗ , on
obtient :
ρ¯
Sr
∂ v¯
∂ t¯
+ ρ¯(v¯ · ∇¯ v¯) = ρ¯ g¯
Fr
− ∇¯p
γM2
− ρ¯
Ro
(Ω¯× v¯) + 1
A2
(∇¯ × B¯)× B¯ + 1
Re
∇¯ ·=⇒¯τ . (3.11)
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Il s’agit maintenant d’estimer ces diffe´rents nombres adimensionnels. On peut conside´rer que
tout changement dans le fluide se propagera avec une vitesse caracte´ristique v∗ de l’ordre de la
grandeur de l
∗
t∗ . Ceci est assure´ tant que l’on n’impose pas de conditions aux limites instationnaires
e´voluant plus vite que le temps caracte´ristique t∗ [Fro¨hlich, 1990], on a donc Sr = 1. On conside`re
ensuite que la vitesse des ondes se propageant dans le milieu est faible devant la vitesse de de´place-
ment du fluide, soit γM2 = ε << 1. Par ailleurs, le carre´ du nombre de Froude est e´gale a` l’inverse
du nombre de Richardson Ri = 1Fr . Ce dernier repre´sente le rapport de l’e´nergie potentielle d’une
particule du fluide sur son e´nergie cine´tique. Dire que cette quantite´ est grande revient a` dire que
la particule n’est pas dans un e´tat de chute libre, ce qui semble raisonnable dans la zone convective
solaire puisque v∗ = ε
1
2 g∗l∗ [Lantz et Fan, 1999]. Finalement, on conside`re que la vitesse d’Alfve´n
est de l’ordre de la vitesse du son : cS ≈ vA, ce qui conduit a` γM2A2 = O(1). On peut re´sumer nos
suppositions :
Sr = 1 γM2 << 1
γM2
Fr2
= O(1)
γM2
A2
= O(1) (3.12)
En de´veloppant les variables au second ordre en terme du carre´ du nombre de Mach, on obtient :
ρ¯ = ρ0 + γM2ρ1 ,
T¯ = T0 + γM2T1 ,
s¯ = s0 + γM2s1 ,
p¯ = p0 + γM2p1 .
(3.13)
L’e´quation de conservation de la quantite´ de mouvement (e´q. 3.2) nous donne, au premier ordre,
l’e´quilibre hydrostatique :
ρ0 g −∇p0 = 0 . (3.14)
Il s’ensuit que les quantite´s ρ0,T0, s0, p0 restent constantes dans le temps et ne peuvent varier
qu’avec la profondeur z. On leur attribue l’indice z. On peut alors e´crire l’e´quation (3.11) de´veloppe´e
au premier ordre en termes du carre´ du nombre de Mach dans le cadre des suppositions faites en
(3.12). Par un raisonnement similaire, on trouve l’ensemble des e´quations ane´lastiques :
E´quation ane´lastique de conservation de la masse :
∇ · (ρzv¯) = 0 (3.15)
E´quation ane´lastique de conservation de la quantite´ de mouvement :
ρz[
∂ v¯
∂ t
+ (v¯ · ∇) v¯] = ρ1 g −∇p1 − ρzRo (Ω× v¯) + (∇× B¯)× B¯ +
1
Re
∇ ·=⇒τ (3.16)
E´quation ane´lastique de conservation de l’e´nergie :
ρzTz[
∂s1
∂t
+ (v¯ · ∇)(sz + s1)] = 1Pe∇ · (κρzTz∇s1) +
(γ− 1)
γ
1
Rm
|∇× B¯|2 + γ− 1
γRe
(τ · ∇) · v¯ (3.17)
29
E´quation ane´lastique de conservation de l’induction magne´tique :
∂B¯
∂t
= ∇× (v¯ × B¯)− 1
Rm
∇× (∇× B¯) (3.18)
Avec pour condition :
∇ · B¯ = 0 (3.19)
Relation des gaz parfaits ane´lastique :
ρ1
ρz
=
p1
pz
− T1
Tz
(3.20)
Premier principe de la thermodynamique ane´lastique :
s1
cp
=
T1
Tz
− γ− 1
γ
p1
Pz
(3.21)
Le re´sultat principal du de´veloppement de l’approximation ane´lastique a` e´te´ de lever le couplage
entre l’e´quation de conservation de la masse (e´q. 3.15) et la relation des gaz parfaits (e´q. 3.20), ce
qui a pour effet de filtrer les ondes acoustiques [Fro¨hlich, 1990].
3.4 Le logiciel ANMHD.
Nous utilisons le logiciel ANMHD afin de re´soudre les e´quations MHD ane´lastiques. Ce logiciel
a e´te´ de´veloppe´ pour une application solaire [Fan et al., 1999], puis a e´te´ modifie´ [Abbett et al.,
2001]1. Le logiciel ANMHD permet la simulation de l’e´coulement de fluides magne´tise´s dans un
domaine Carte´sien uniforme. Outre la re´solution nume´rique et les rapports d’aspect verticaux,
l’utilisateur peut parame´trer la rapport de stratification, les nombres de Reynolds et de Reynolds
magne´tique ainsi que le nombre de Prandtl. Le domaine simule´ est a` frontie`res pe´riodiques sur les
bords verticaux. Le flux magne´tique aux frontie`res infe´rieures et supe´rieures est nul. Les surfaces su-
pe´rieures et infe´rieures sont ”sans contraintes tangentielles” (libre glissement) et ”non pe´ne´trantes”.
Le logiciel tire partie de la stratification de la zone convective solaire pour utiliser horizontalement
une me´thode pseudo-spectrale. Cette me´thode est combine´e a` un sche´ma aux diffe´rences finies
centre´es d’ordre 4 verticalement. La discre´tisation en temps utilise une me´thode semi implicite de
type ”pre´dicteur-correcteur” horizontalement : les termes advectifs non-line´aires sont traite´s par
un sche´ma de type Adams-Bashforth d’ordre 2 tandis que les termes diffusifs sont calcule´s par un
sche´ma de type Cranck-Nicolson d’ordre deux en re´solvant un syste`me d’e´quations penta-diagonales
[Fan et al., 1999]. Ce logiciel a e´te´ paralle´lise´ par OPEN-MP. Le taux d’acce´le´ration avoisine 3, 5
sur huit processeurs. Nous utilisons les ressources des supercalculateurs du RQCHP ainsi qu’une
grappe de calcul du GRPS.
1Il s’agit d’un logiciel libre disponible en te´le´chargement a` l’adresse suivante : http://solarmuri.ssl.berkeley.
edu/public/software/Anmhd/README.
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3.5 L’algorithme DBFN.
L’algorithme DBFN, dont l’origine et le principe sont de´taille´s dans le chapitre 4, est une
me´thode d’assimilation de donne´es. Dans le cadre de ce projet de maˆıtrise, l’algorithme a e´te´
implante´ dans le logiciel ANMHD afin d’effectuer l’assimilation de donne´es solaires en vue de la
reconstruction de la zone convective solaire sous une re´gion active particulie`re : AR9077-20000714.
Les signes des diffe´rents termes ont e´te´s imprime´s en couleur afin de souligner les changements
entre les e´quations correspondantes aux inte´grations directes (t∗ = t) et re´trogrades (t∗ = −t). Les
e´quations de conservation de la quantite´ de mouvement, de l’e´nergie et de l’induction magne´tique
ont e´te´s modifie´es pour inte´grer l’algorithme DBFN (e´q. 3.22, 3.23, 3.24).
E´quation ane´lastique de conservation de la quantite´ de mouvement modifie´e par
l’implantation de l’algorithme DBFN :
Direct
∂ v¯
∂ t
= −(v¯ · ∇) v¯+ρ1 g
ρz
−∇p1
ρz
− 1
Ro
(Ω× v¯)+ 1
ρz
(∇× B¯)×B
+
1
ρzRe
∇ ·=⇒τ
+K δ(t− tobs)δ(z − z(Lz − 2dz))(vobsz − vcalz )ez ,
Re´trograde
∂ v¯
∂ t′
= +(v¯ · ∇) v¯−ρ1 g
ρz
+
∇p1
ρz
+
1
Ro
(Ω× v¯)− 1
ρz
(∇× B¯)×B
+
1
ρzRe
∇ ·=⇒τ
+K δ(t′ − tobs)δ(z − z(Lz − 2dz))(vobsz − vcalz )ez .
(3.22)
E´quation ane´lastique de conservation de l’e´nergie modifie´e par l’implantation de
l’algorithme DBFN :
Direct
∂s1
∂t
= −(v¯ · ∇)(sz + s1)+∇ · (κρzTz∇s1)ρzTzPe
+
(γ− 1)
γ
(∇× B¯2)
ρzTzRm
+
γ− 1
γ
(=⇒τ · ∇) · v¯
ρzTzRe
+K δ(t− tobs)δ(z − z(Lz − 2dz))(sobs1 − scal1 ) ,
Re´trograde
∂s1
∂t′
= +(v¯ · ∇)(sz + s1)+∇ · (κρzTz∇s1)ρzTzPe
− (γ− 1)
γ
|∇ × B¯|2
ρzTzRm
)−γ− 1
γ
(=⇒τ · ∇) · v¯
ρzTzRe
+K δ(t′ − tobs)δ(z − z(Lz − 2dz))(sobs1 − scal1 ) .
(3.23)
E´quation ane´lastique de conservation de l’induction magne´tique modifie´e par
l’implantation de l’algorithme DBFN :
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Direct
∂B¯
∂ t
= +∇× (v¯ × B¯)− 1
Rm
∇× (∇× B¯)
+K δ(t− tobs)δ(z − z(Lz − 2dz))(Bobsz − Bcalz )ez ,
Re´trograde
∂B¯
∂ t′
= −∇× (v¯ × B¯)− 1
Rm
∇× (∇× B¯)
+K δ(t′ − tobs)δ(z − z(Lz − 2dz))(Bobsz − Bcalz )ez .
(3.24)
Les termes Kδ(t− tobs) indiquent que l’amplitude du multiplicateur de Lagrange est plus faible
lorsque le syste`me est temporellement e´loigne´ des observations disponibles. Ils permettent ainsi
d’accorder une plus grande fiabilite´ aux observations disponibles, et une plus faible fiabilite´ aux
donne´es interpole´es temporellement a` partir de ces dernie`res. Les termes du type δ(z−z(Lz−2δz))
indiquent que le terme de relaxation Newtonienne est principalement applique´ au sommet du
domaine z(Lz), et ce sur deux points de maille verticaux (5.5 Mm), ce qui est compatible a` la fois
avec le filtrage spatial du logiciel ANMHD (Fig.3.2) ainsi qu’avec la profondeur de la photosphe`re
solaire e´tendue calcule´e selon des mode`les nume´riques [Mullan, 2009, 5.5].
3.6 Re´gularisation des fonctionnelles.
L’implantation de l’algorithme DBFN au sein du logiciel ANMHD implique que des contraintes
soient impose´es au sommet du domaine simule´. Une telle contrainte limite la taille maximale du pas
de temps nume´rique utilise´ dans la simulation car le syste`me doit re´pondre au crite`re de Courant-
Friedrichs-Lewy : dt < Cdxminvmax ou` C est le nombre de Courant. Le proble`me nume´rique tel que
nous tentons de re´soudre est donc un proble`me dit ”raide2”.
Par ailleurs, la reconstruction de la zone convective a` partir de donne´es de surface est un
proble`me sous-de´termine´. Plusieurs solutions a` ce proble`me sont possibles, ce qui en fait un pro-
ble`me ”mal pose´3”. Une contrainte supple´mentaire en permet la re´solution. Dans cette approche, on
cherche a` re´soudre un proble`me du type Ax = b ou` A est un ope´rateur e´ventuellement non-line´aire,
x et b des vecteurs regroupant des variables physiques x, b = [Bx,By,Bz, vy, ...,T]. Le vecteur x
peut par exemple repre´senter l’e´tat d’un syste`me, et le vecteur b des observations de ce meˆme
syste`me. On peut se´lectionner un type de solutions e´tant pertinentes en tentant de minimiser une
fonctionnelle φ telle que :
φ(x) = ||Ax− b||2 + ||Γ x||2 . (3.25)
Γ est une matrice, souvent assimile´e a` la matrice identite´. La forme de Γ permettra de se´lection-
2D’apre`s J.D. Lambert, la raideur apparait dans un syste`me lorsque les exigences de stabilite´, et non les exigences
de pre´cision, contraignent la longueur du pas de temps. Lambert, J. D. (1992), Numerical Methods for Ordinary
Differential Systems, New York : Wiley, ISBN 978-0-471-92990-1.
3D’apre`s Jacques Hadamard, un proble`me est bien pose´ lorsque sa solution existe de manie`re unique et qu’elle
de´pend des donne´es de manie`re continue. Hadamard, Jacques (1902). Sur les proble`mes aux de´rive´es partielles et
leur signification physique. pp. 49-52.
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ner les solutions pre´sentant un inte´reˆt particulier [Press et al., 1992]. Plusieurs types d’approches
s’offrent alors a` nous.
3.6.1 Principe du maximum d’entropie.
La premie`re me´thode de re´gularisation est base´e sur le principe du maximum d’entropie. Parmi
la famille de solutions nume´riques possibles au proble`me ”mal-pose´” que l’on tente de re´soudre,
il s’agit de se´lectionner celle reque´rant le minimum d’information [Skilling et Bryan, 1984]. Dans
l’approche Baye´sienne, une solution ne´cessitant le minimum d’informations ”a priori” correspond
a` la solution la plus vraisemblable. En the´orie de l’information, la solution nume´rique contenant le
minimum d’information est celle maximisant l’entropie dite de Shannon. Une telle condition peut
eˆtre atteinte en minimisant la fonctionnelle suivante :
Ψ(B3D) = λ
∫
3D
∑
i
PBcalx ln(PBcalx ) +
∑
i
PBcaly ln(PBcaly ) +
∑
i
PBcalz ln(PBcalz ) dV∫
3D
dV
. (3.26)
En minimisant le logarithme de la probabilite´ associe´ a` chacun des micro-e´tats du champ
magne´tique PBcalx , nous les rendons e´quiprobables. Ceci correspond a` un e´tat macroscopique du
champ magne´tique pour lequel le nombre de micro-e´tats ΩB est maximal. L’entropie de Shannon
S = k ln(ΩB) du syste`me est alors maximale. Cette approche est valide. Toutefois, dans le proble`me
qui nous inte´resse, on ne cherche pas a` minimiser la corre´lation entre les points de maille voisins
mais on cherche plutoˆt les solutions pour lesquelles le gradient du champ magne´tique est minimise´
en tout point. Cette situation correspond a` un cas ou` le champ magne´tique e´volue de manie`re lisse
dans le domaine de simulation. Nous n’utiliserons donc pas le principe du maximum d’entropie.
3.6.2 Re´gularisation Tykhonov : minimisation des gradients de champs magne´tiques.
La seconde approche consiste a` minimiser le gradient de champ magne´tique. Ceci est pertinent
car nous tentons de reconstruire l’allure des lignes de champ magne´tique aux grandes e´chelles et
non les fluctuations observables aux petites e´chelles. L’action combine´e de la re´solution de notre
proble`me par l’utilisation de l’algorithme DBFN et de la re´gularisation Tykhonov est donc de
minimiser la fonctionnelle Φ(B3D) suivante :
Φ(B3D) = K
∫
2D
||Bobs −Bcal||2dS∫
2D
dS
+ λ
∫
3D
||∇Bcalx +∇Bcaly +∇Bcalz ||2dV∫
3D
dV
. (3.27)
Le terme de gauche repre´sente la minimisation des re´sidus Bobs − Bcal entre l’e´tat observe´
et l’e´tat d’analyse pour le champ magne´tique. La norme utilise´e est la norme L2 car elle permet
d’exprimer la convergence de l’algorithme d’assimilation de donne´es en termes d’e´carts quadra-
tiques moyens. En toute rigueur, l’action du coup de coude direct et re´trograde est d’assurer cette
convergence au niveau de la norme L1. Il minimise ainsi ||Bobs −Bcal||. Toutefois, dans un espace
de dimension Rn, les normes || · || et || · ||2 sont e´quivalentes. La convergence de l’une assure ainsi
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la convergence de l’autre. La minimisation de la fonctionnelle de droite correspond re´gularisation
de Tykhonov, elle est rendue possible en ajoutant le terme suivant a` l’e´quation 3.24 :
(e´q.3.24)− λ{∆Bcalx ex + ∆Bcaly ey + ∆Bcalz ez} . (3.28)
Le terme λ positif est un parame`tre de la re´gularisation assimile´ a` un multiplicateur de Lagrange.
Une valeur λ = 10−6 semble raisonnable dans nos simulations. L’utilisation de l’e´quation 3.28 peut
se justifier de la manie`re suivante. Conside´rons une fonction continue B(x, t) variable dans le temps
et dans un espace unidimensionnel. Alors si l’on ne conside`re que la re´gularisation, sans traiter le
mode`le physique, on peut e´crire l’e´quation 3.28 sous la forme d’une e´quation de Fourier :
∂B
∂t
= −λ∂
2B
∂x2
. (3.29)
En effectuant une se´paration de variables : B(x, t) = X(x)T(t), l’e´quation pre´ce´dente devient :
X
dT
dt
= −λ d
2X
dx2
T , (3.30)
puis
1
−λT
dT
dt
=
1
X
d2X
dx2
= A , (3.31)
ou` A est une constante positive car les termes de gauche et de droite sont e´gaux mais inde´pendants.
Il vient :
dT
dt
= −A λ T ,
d2X
dx2
= A X ,
(3.32)
ce qui me`ne pour la fonction B et pour sa de´rive´e par rapport a` la variable d’espace aux relations
suivantes, avec C et D des constantes :
B(x, t) = e−A λ t
{
C cos(
√
λx) + D sin(
√
λx)
}
,
∂B
∂x
= −A λ e−A λ t
{
C cos(
√
λx) + D sin(
√
λx)
}
.
(3.33)
On s’aperc¸oit alors que limt→∞ ∂B∂x = 0 si la relation λ > 0 est assure´e, ce qui a pour effet de
re´duire le gradient de champ magne´tique. Ce re´sultat se ge´ne´ralise aux trois dimensions d’espace,
ce qui justifie l’utilisation de l’e´quation (3.28).
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Figure 3.1 – Effet de la re´gularisation Tykhonov sur une simulation nume´rique d’une re´gion solaire active en
fonction du multiplicateur de Lagrange λ. Les lignes repre´sentent les tubes de champ magne´tiques sous la surface.
Centre : La re´gularisation lisse les tubes de champ magne´tique. Un parame`tre λ = 10−4 trop grand entraine une
de´formation excessive des structures magne´tiques [Pirot et al., 2012].
3.7 Filtrage spatial.
A chaque ite´ration temporelle, le logiciel ANMHD effectue un filtrage de toutes les grandeurs
physiques d’inte´reˆt dans l’ensemble du domaine simule´. Les transforme´es de Fourier sont lisse´es
verticalement et horizontalement par des filtres Gaussiens. Ceci a` pour effet de limiter les nombres
d’ondes les plus petits, ce qui correspond aux plus grandes fre´quences spatiales. Avec un pas
horizontal correspondant a` dx = dy = 175Mm256 ≈ 0.7 Mm et un lissage sur deux pas (Fig. 3.2)
on s’aperc¸oit que le logiciel, tel que configure´, ne peut re´soudre des structures horizontales d’une
taille infe´rieure a` 1.4 Mm, ce qui est supe´rieur a` la taille d’une granule solaire. Verticalement, on
a dz = 175Mm64 ≈ 2.7Mm. Le filtre de ANMHD s’e´tale sur 4 pas verticaux. Tel que configure´, le
logiciel ne peut re´soudre de structures verticales d’une taille infe´rieure a` 11 Mm.
Figure 3.2 – Gauche : Coefficients de la fonction de lissage horizontale. Droite : Coefficients de la fonction de lissage
verticale. Le lissage vertical et horizontal dans l’espace de Fourier permet un filtrage des structures nume´riques de
nombres d’ondes trop e´leve´s par le logiciel ANMHD.
A des fins d’analyse nous pre´traitons les re´sultats de nos simulations par un filtre passe-bas de
type Butterworth4. Ceci nous permet de nous de´barrasser des petites fluctuations spatiales dans
4http://idlastro.gsfc.nasa.gov/idl_html_help/BUTTERWORTH.html
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les structures magne´to-convectives reconstruites. Nous nous assurons ainsi que notre analyse porte
sur les structures n’ayant pas e´te´s filtre´es par le logiciel ANMHD. Le filtre utilise´ est d’ordre 2. Il
est re´gle´ de manie`re a` soustraire les structures horizontales dont la longueur d’onde spatiale est
infe´rieure a` 10 pixels, soit dont la taille est infe´rieure a` 7Mm. On a donc fc = 1λ =
1
10 pixels
−1.
La fonction de transfert du filtre de type Butterworth est H = 1q
1+( ffc )
2N
ou` N est l’ordre du
filtre. Pour N = 2 et avec λmax × fc = 256 pixels ∗ 0.1 pixels−1 on obtient la fonction de transfert
(Fig.3.3).
Figure 3.3 – Fonction de transfert du filtre passe-bas de Butterworth, Diagramme log-log. G repre´sente le gain.
La fre´quence de coupure fc correspond a` une longueur d’onde e´quivalente a` 10 pixels, soit 7Mm.
Les donne´es assimile´es (Fig.3.4, gauche haut) sont e´galement pre´traite´es. Les grands nombres
d’ondes sont supprime´s des cartes de champ(Fig.3.4, droit). Les cartes obtenues apre`s filtrage
(Fig.3.4, gauche bas) ne contiennent ainsi que les informations non filtre´es par le code, et e´tant
pre´fe´rentiellement assimile´es.
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Figure 3.4 – Gauche : Carte de la composante verticale du champ magne´tique. Droite : Spectre des fre´quences
spatiales pour l’image. Haut : image cre´e a` partir de donne´es provenant de l’instrument MDI a` bord de SOHO. Bas :
carte de champ magne´tique apre`s filtrage par un filtre passe-bas de type Butterworth.
3.8 Parame`tres physiques du code.
Nous souhaitons simuler une re´gion active d’une largeur de 175 Mm de cote´ tout en e´tant
en mesure de re´soudre les structures granulaires dont la taille caracte´ristique est supe´rieure a`
l = 1 Mm. Nous avons ainsi choisi une re´solution nume´rique horizontale de 256 par 256 pixels.
La zone convective s’e´tend jusqu’a` 210 Mm sous la photosphe`re solaire. Nous avons choisi d’en
simuler une partie seulement correspondant a` une profondeur de 175 Mm afin d’e´viter le traitement
des effets physiques en jeu au niveau de l’interface entre les zones radiatives et convectives. La
zone convective e´tant stratifie´e, nous pouvons re´duire la re´solution verticale afin d’e´conomiser
du temps de calcul. Nous avons choisi une re´solution verticale de 64 pixels correspondant a` un
rapport d’aspect de 1 pour 4. Notre re´solution horizontale correspond a` 0.7 Mm tandis que la
re´solution verticale e´quivaut a` 2.7 Mm. Nous tentons d’approcher des valeurs tabule´es (table. 1.I)
des nombres de Reynolds, Reynolds magne´tique, Prandtl et Rossby sans toutefois pouvoir les
atteindre. L’utilisation de valeurs trop grandes pour les nombres de Reynolds ou bien trop petites
pour le nombre de Prandtl demanderait des pas d’espace et de temps d’inte´gration trop petits, ce
qui conduirait a` un plus grand temps de calcul ainsi que possiblement a` des instabilite´s nume´riques.
Les parame`tres utilise´s sont synthe´tise´s dans le tableau 3.I.
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Re nombre de Reynolds 750
Rm nombre de Reynolds magne´tique 1000
Ro nombre de Rossby 200
Pr nombre de Prandtl 1
n1,n2 re´solution nume´rique horizontale 256
n3 re´solution nume´rique verticale 64
rapport d’aspect 1 : 4
Tableau 3.I – Parame`tres physiques que nous avons utilise´s dans le logiciel ANMHD. Le lissage nume´rique effectue´
par le logiciel ANMHD re´duit les nombres de Reynolds et de Reynolds magne´tique effectifs.
Dans l’approximation ane´lastique, les variables thermodynamiques peuvent fluctuer autour de
profils moyens de re´fe´rence. Ces profils indiquent l’e´volution des variables avec l’altitude z depuis
le bas du domaine de simulation. Nous utilisons les profils polytropiques suivants pour la pression,
la densite´, la tempe´rature et l’entropie [Fan et al., 1999] :
Tz(z) = Tz(0)
[
1− z
(m + 1)Hp
]
, (3.34)
ρz(z) = ρz(0)
[
1− z
(m + 1)Hp
]m
, (3.35)
Pz(z) =
R
Mρz(z)Tz(z) . (3.36)
Nous prenons un indice polytropique m=1.5, ce qui correspond au cas d’un gaz monoatomique
non ionise´. Cette hypothe`se n’est pas exacte mais permet d’obtenir des re´sultats acceptables.
On peut comparer les profils de re´fe´rence obtenus avec les profils provenant du meilleur mode`le
d’atmosphe`re solaire actuel a` une dimension [Bahcall et Pinsonneault, 2004]. Dans tous les cas, la
diffe´rence entre les profils n’exce`de pas 10% (figure 3.5). Un indice polytropique m=2 permettrait
un meilleur accord entre profils simule´s et profils de re´fe´rence mais la valeur m=1.5 a` e´te´ privile´gie´e
afin d’assurer l’instabilite´ de l’e´tat convectif.
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Figure 3.5 – Profils de re´fe´rence pour la densite´, pression, tempe´rature et entropie dans nos simulations (en trait
plein) [Pirot et al., 2012] et pour un mode`le standard solaire (en trait pointille´) [Bahcall et Pinsonneault, 2004]. Les
profils utilise´s dans la simulation sont moins raides que ceux provenant du mode`le. Un indice polytropique m=2
permettrait un meilleur accord entre profils simule´s et profils de re´fe´rence. Un indice polytropique m=1.5 a` e´te´
utilise´ afin de conserver l’instabilite´ convective.
CHAPITRE 4
L’ASSIMILATION DE DONNE´ES1.
4.1 Principe.
Qu’il s’agisse de sciences atmosphe´riques, oce´aniques, ou bien dans le cadre de ce me´moire de
sciences he´liosphe´riques, il est utile de pouvoir estimer a` un temps donne´ l’e´tat ”vrai” d’un syste`me
physique. Cet e´tat vrai correspond a` l’ensemble des grandeurs physiques observables du mode`le.
On suppose que ces grandeurs sont non-biaise´es et que les incertitudes qui leurs sont associe´es sont
nulles. L’action consistant a` estimer l’e´tat d’un syste`me physique correspondant a` l’e´tat vrai est
appele´ ”analyse” et est au cœur des me´thodes d’assimilation de donne´es. L’analyse de l’e´tat du
syste`me physique est en effet utile afin de :
• effectuer un diagnostique de l’e´tat du syste`me.
• fournir une re´fe´rence pour estimer la qualite´ des donne´es d’origine observationnelle.
• interpoler l’e´tat du syste`me entre deux e´tats observe´s.
• permettre la pre´dictibilite´ de l’e´tat du syste`me dans le futur.
Dans le cas d’un syste`me physique surde´termine´ par les observations, l’analyse se re´sume a`
l’interpolation de celles-ci. Au contraire, lorsque le syste`me est sous-de´termine´, il est ne´cessaire
d’utiliser des informations ”de re´fe´rences” telles que des donne´es ante´rieures, diverses hypothe`ses
telles que la stationnarite´ du syste`me physique, ou bien encore la corre´lation entre grandeurs
physiques afin d’estimer l’e´tat du syste`me de manie`re non biaise´e. Les syste`mes physiques sont
souvent sous-de´termine´s car les observations sont, a` cause des contraintes techniques, espace´es
dans le temps et dans l’espace. Par ailleurs, toutes les grandeurs physiques observables ne sont pas
directement mesurables, ce a` cause de contraintes physiques. La sous-de´termination d’un proble`me
physique peut le rendre ”mal pose´”. Cette difficulte´ peut eˆtre leve´e en imposant une contrainte
physique telle qu’une re´gularisation lors de l’analyse. Dans un syste`me physique traite´ de manie`re
ade´quate, on s’attend a` ce que les informations de re´fe´rences ainsi que les observations s’accumulent
dans le temps dans l’e´tat du syste`me. On s’attend e´galement a` ce que ces informations se propagent
a` toutes les variables du mode`le, meˆme celles qui n’auraient pas e´te´ contraintes de manie`re directe
par des observations.
4.1.1 Notations.
L’e´tat d’un mode`le physique peut-eˆtre de´crit par un vecteur de dimension n regroupant les
diffe´rentes grandeurs physiques observables. Les erreurs associe´es a` ces vecteurs d’e´tats sont des
matrices de taille n × n caracte´risant le fait que les erreurs affectant les diffe´rentes grandeurs
1Cette section est inspire´e en partie de l’article de revue de F. Bouttier et P. Courtier [Bouttier et Courtier, 1999]
disponible a` l’adresse suivante : http://www.ecmwf.int/newsevents/training/rcourse_notes/DATA_ASSIMILATION/
ASSIM_CONCEPTS/Assim_concepts.html.
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physiques peuvent eˆtre corre´le´es entre elles. On introduit ainsi les notations suivantes :
• xt est l’e´tat vrai du syste`me physique de dimension n.
• xb est l’e´tat de re´fe´rence du syste`me physique de dimension n.
• xa est l’e´tat d’analyse du syste`me physique de dimension n.
• y est le vecteur des observations de dimension p. Si le syste`me est sous de´termine´, alors p < n.
• H est l’ope´rateur observation de dimension n× p.
• B est la matrice covariante des erreurs de re´fe´rence, de dimension p× p.
• R est la matrice covariante des erreurs d’observations, de dimension p× p.
• A est la matrice covariante des erreurs d’analyse, de dimension p× p.
4.2 Interpolation par moindres carre´s.
Lors de l’analyse d’un syste`me physique, l’e´tat vrai du syste`me n’est pas connu, exception faite
des cas de tests nume´riques. Il s’agit alors d’estimer l’e´tat du syste`me a` l’aide d’un ope´rateur
mathe´matique. Les deux qualite´s principales que l’on recherche chez un ope´rateur de ce type sont
l’absence de biais syste´matique ainsi qu’un caracte`re optimal. En ce sens, on cherche a` minimiser
selon une norme quelconque l’e´cart entre l’e´tat d’analyse et l’e´tat vrai. Dans la me´thode d’in-
terpolation par moindres carre´s, cet ope´rateur est l’ope´rateur BLUE, pour ”meilleur estimateur
line´aire sans biais”. L’ope´rateur BLUE assure la minimisation selon la norme L2 de l’e´cart entre
l’e´tat d’analyse et l’e´tat vrai. Il consiste en une interpolation line´aire entre l’e´tat de re´fe´rence et
l’image du vecteur observations par la matrice d’observation et se de´finit par les deux e´quations
d’interpolation line´aires suivantes :
xa = xb + K(y −H [xt]) , (4.1)
K = BHT (HBHT + R)−1 . (4.2)
La matrice K est appele´e ”gain” ou bien matrice de poids. Elle repre´sente les poids attribue´s
dans l’interpolation line´aire aux valeurs de re´fe´rences, ainsi qu’aux observations, en fonction des
incertitudes respectives. Si K est optimale au sens des moindres carre´s alors la matrice covariante
des erreurs d’analyse s’e´crit :
A = (I−KH)B . (4.3)
Minimiser l’e´cart entre l’e´tat d’analyse et l’e´tat vrai revient a` minimiser la Trace de A. D’une
manie`re e´quivalente, on peut de´finir une ”fonction de couˆt” J telle que xa = Arg(min(J )). Dans
le cas pre´sent, la fonction couˆt s’e´crit sous la forme suivante :
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J (x) = (x− xb)TB−1(x− xb) + (y −H [x])TR−1(y −H [x])
= Jb(x) + J0 (x) .
(4.4)
Le terme Jb(x) repre´sente le terme lie´ aux informations de re´fe´rence tandis que le terme J0 (x)
correspond aux observations.
Une analyse par moindres carre´s permet donc d’obtenir l’e´tat du syste`me optimal quand aux
connaissances a` priori, les informations de re´fe´rences, ainsi qu’aux observations. Toutefois le couˆt
nume´rique associe´ a` la re´solution d’un tel proble`me peut devenir proble´matique dans le cas de
syste`mes physiques contenant un grand nombre d’observables. C’est souvent le cas dans le trai-
tement de mode`les d’atmosphe`res ou bien d’oce´ans, ou` la dimension du vecteur e´tat du syste`me
peut atteindre n ≈ 107. Le proble`me est sous de´termine´ ge´ne´ralement et p ≈ 105 [Bouttier et
Courtier, 1999]. Il faut estimer les matrices de covariances B et R. Pour ce faire, il faut un nombre
d’ite´rations de l’ordre de
√
n2
2 ou
√
p2
2 [Bouttier et Courtier, 1999]. La de´termination de la ma-
trice K de manie`re explicite requiert l’inversion d’une matrice p× p dont le couˆt nume´rique s’e´le`ve
jusque p2log(p). Il faut enfin au maximum n+ 1 e´valuations afin de minimiser la fonction de couˆt
J [Bouttier et Courtier, 1999]. En conclusion, l’analyse par moindres carre´s est une me´thode non
biaise´e optimale dont le couˆt nume´rique peut eˆtre grand. Ceci est un inconve´nient pour une uti-
lisation dans le cadre de sciences pre´dictives telle que la me´te´orologie terrestre, oce´anographique
ou bien spatiale. Le couˆt nume´rique peut eˆtre sensiblement re´duit par l’utilisation de me´thodes
d’assimilations de donne´es traite´es dans le cadre d’approximations.
4.3 La me´thode 3D variationnelle.
Il est possible d’e´viter le calcul explicite de la matrice de gain K en cherchant une solution
approche´e au proble`me de minimisation de la fonction de couˆt J (equation 4.4). La me´thode 3D
variationnelle permet ainsi l’estimation ite´rative de la fonction de couˆt dans diffe´rents points de
l’espace tridimensionnel [Courtier et al., 1998]. Le gradient de la fonction couˆt est e´galement estime´
en chaque point :
∇J (x) = 2B−1(x− xb)− 2H TR−1(y −H [x]) . (4.5)
Un algorithme de descente permet de minimiser la fonction de couˆt ce qui me`ne au re´sultat
approche´. Le nombre d’ite´rations est limite´ par l’utilisateur afin de maitriser le couˆt nume´rique.
En pratique, l’e´tat de re´fe´rence est pris comme condition initiale. Il s’agit ge´ne´ralement de l’e´tat
d’analyse re´sultant de l’ite´ration pre´ce´dente. Un algorithme de descente du type gradient conjugue´
ou bien quasi-Newton permet ensuite de de´terminer l’e´tat d’analyse qui peut-eˆtre physiquement
proche, ou non, de l’e´tat de re´fe´rence ce qui est sche´matise´ par la figure (4.1).
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Figure 4.1 – Sche´matisation de la variation de la fonction couˆt associe´e a` l’e´tat d’un syste`me physique J(x) dans
l’espace des parame`tres (ici a` deux dimensions). Projections des isocontours pour la fonction couˆt. L’e´tat initial
est pris comme l’e´tat de re´fe´rence xb. La fonction couˆt est ensuite minimise´e en plusieurs ite´rations a` l’aide d’un
algorithme de minimisation. L’e´tat d’analyse final est tre`s proche de l’e´tat optimal xo
Les me´thodes d’assimilation de type 3D-Var connaissent un fort succe`s car elles sont relative-
ment faciles a` concevoir et mettre en œuvre. Des contraintes physiques supple´mentaires peuvent
eˆtre ajoute´es en additionnant des termes a` la fonction de couˆt J, ce qui pre´sente un fort inte´reˆt.
Cependant, ceci peut rendre le pre´-conditionnement du proble`me de minimisation difficile.
4.4 La me´thode 4D variationnelle.
Il est possible d’e´tendre les me´thodes du type 3D-Var a` la dimension temporelle pour former la
famille de me´thode 4D variationnelles [Daley, 1993]. Il est ne´cessaire de disposer d’un e´chantillon
contenant m observations yk espace´es dans le temps. Ces observations couvrent une feneˆtre dite
d’assimilation borne´e par un temps initial ti et un temps final tf . Elles sont assimile´es de manie`re
a` effectuer une pre´diction a` l’issue de la feneˆtre d’assimilation. Dans le cas d’un syste`me ”en temps
re´el”, il faut attendre la fin de l’acquisition des observations sur toute la longueur de la feneˆtre
d’assimilation, ce qui peut repre´senter plusieurs heures, avant de pouvoir effectuer une pre´diction.
Toutefois les me´thodes d’assimilation 4D-Var sont optimales et permettent de fournir analyses et
pre´dictions de l’e´tat de syste`mes physiques avec un couˆt plus faible qu’une me´thode e´quivalente
comme le filtrage de Kalman [Kalnay et al., 2007]. Elles connaissent un fort succe`s. La forme
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ge´ne´rale de la fonction couˆt associe´e a` une me´thode 4D-Var s’e´crit :
J (x) = (x− xb)TB−1(x− xb) +
m∑
i=0
(yi −Hi [xi])TRi−1(yi −Hi [xi])
= Jb(x) +
m∑
i=0
J0 (xi) .
(4.6)
Le premier terme repre´sente l’e´cart entre l’e´tat d’analyse et l’e´tat de re´fe´rence. Il est identique
au cas 3D-Var. La somme de termes repre´sente l’e´cart entre les e´tats d’analyse a` des temps ti
et les observations correspondantes. La me´thode 4D-Var permet ainsi de choisir l’e´tat d’analyse
optimal au temps ti = t0 par la me´thode 3D-Var puis de minimiser l’e´cart quadratique moyen
entre le mode`le physique produisant l’analyse est les observations afin de produire une pre´diction.
L’ensemble du processus est sche´matise´ dans la figure 4.2.
Figure 4.2 – Sche´matisation de l’action d’une me´thode 4D-Var. Le re´sultat de la pre´diction ante´rieure est prise
comme e´tat de re´fe´rence et permet a` l’aide de la me´thode 3D-Var la de´termination de l’e´tat optimal du syste`me
physique a` l’entre´e de la feneˆtre d’assimilation. Un minimisateur permet ensuite d’e´tablir la trajectoire optimale
vis-a`-vis des observations et d’effectuer une nouvelle pre´diction.
Une inte´gration temporelle directe du mode`le entre le temps initial et chacun des temps ti
repre´senterait un couˆt nume´rique important car il impliquerait n e´valuations de la fonction couˆt et
encore plus pour l’e´valuation du gradient. Apre`s avoir line´arise´ le mode`le physique, on peut tirer
parti du principe de causalite´ des pre´dictions pour se´parer la pre´diction a` l’issue de la feneˆtre d’assi-
milation en un produit de pre´dictions interme´diaires. Le mode`le est ainsi inte´gre´ de manie`re directe
dans le temps de t0 a` tf puis inte´gre´ de manie`re re´trograde a` l’aide du mode`le physique adjoint. Les
variables adjointes du mode`le repre´sentant en fait le gradient de la fonction couˆt, on peut utiliser
une technique de minimisation (voir plus loin, paragraphe 4.6). Cette ope´ration permet de re´duire
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conside´rablement le temps de calcul car il est plus avantageux d’inte´grer de manie`re re´trograde, ce
qui fait de 4D-Var une me´thode adapte´e aux proble`mes de pre´vision nume´riques. Il faut pourtant
garder en teˆte que la mode´lisation du syste`me adjoint peut eˆtre de´licate a` entreprendre.
4.5 Le filtrage de Kalman.
Les me´thodes 3D-Var et 4D-Var assimilent des donne´es provenant du pre´sent ainsi que du passe´.
Ces me´thodes sont adapte´es a` des syste`mes n’e´tant pas ”temps-re´el”. On les qualifie de me´thodes de
”lissage”. La me´thode de filtrage de Kalman [Kalman, 1960] n’emploie que des donne´es provenant
du passe´. On attribue l’adjectif ”filtrage” a` ce type de me´thodes plus adapte´ a` des proble`mes
d’assimilation de donne´es en temps re´el.
Dans cette me´thode, on utilise un ope´rateur de pre´diction M(i−1)→i pour pre´dire l’e´tat xf (i) a`
partir de l’e´tat d’analyse xa(i− 1) :
E´tat pre´dit xf (i) = Mxa(i− 1) . (4.7)
Connaissant la matrice de covariance des erreurs de mode´lisation au temps ti : Q(i − 1), on
peut e´valuer la matrice de covariance des erreurs de pre´diction Pf (i) en fonction de la matrice de
covariance des erreurs de pre´diction pre´ce´dente Pa(i) :
Erreurs de pre´diction Pf (i) = MPaMT + Q(i− 1) . (4.8)
Les trois e´tapes suivantes sont identiques aux e´tapes (e´q.4.2, 4.1, 4.5) respectivement de la
me´thode d’interpolation par moindres carre´s. Ces dernie`res e´tapes sont optimales et non biaise´es
comme il a de´ja` e´te´ pre´cise´. La matrice de gain K(i) est tout d’abord e´value´e a` l’aide de la
pre´diction pre´ce´dente, prise comme re´fe´rence, a` la manie`re de ce qui est fait dans les me´thodes de
type variationnelles :
Matrice de gain K(i) = Pf (i)HT(i) [H(i)Pf (i)HT(i) + R(i)]−1 . (4.9)
Le nouvel e´tat d’analyse est ensuite de´termine´ :
E´tat d’analyse xa(i) = xf (i) + K(i)[y(i)−H (i)xf (i)] . (4.10)
Finalement, la matrice de covariance des erreurs d’analyses est e´value´e :
Erreurs d’analyse Pa(i) = [I−K(i)H(i)]B(i) . (4.11)
L’ensemble de l’algorithme est de´fini par re´currence et pourra eˆtre ite´re´ en boucle de manie`re
a` produire une pre´diction en temps-re´el.
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4.6 Quasi Line´aire Inverse 3D.
Les me´thodes de type 4D-Var peuvent pre´senter un couˆt nume´rique prohibitif. Il est possible
de diminuer ce couˆt en utilisant des me´thodes quasi inverses. Dans les mode´lisations faisant usage
de ce type de me´thode, le mode`le non-line´aire est inte´gre´ de manie`re re´trograde. Afin de diminuer
encore plus le couˆt nume´rique, l’inte´gration peut se faire selon le mode`le de la tangente line´aire.
Ces me´thodes quasi-line´aires inverses (QIL) ont e´te´s teste´es avec succe`s [Kalnay et al., 2000].
4.6.1 Inverse 3D-Var et approche par mode`le adjoint.
Les mode`les de pre´diction sont tre`s sensibles aux changements se produisant dans les conditions
initiales. Les me´thodes ”inverse 3D-Var” visent a` trouver le changement dans les conditions initiales
δx0 d’un mode`le permettant de corriger de manie`re optimale l’erreur de pre´diction perc¸ue E. Si
M est un ope´rateur non line´aire de pre´diction, A la matrice de covariance des erreurs de l’e´tat
d’analyse et L un propagateur line´aire associe´ au mode`le tangent line´aire alors :
E = M(x0)−A ≈ L δx0 . (4.12)
On peut montrer que le gradient de la fonction couˆt s’e´crit [Kalnay et al., 2000] :
∇J(x0) = L∗ E , (4.13)
ou` L∗ repre´sente le mode`le adjoint au mode`le physique. Ce qui montre que le gradient de la fonction
couˆt peut eˆtre calcule´ en inte´grant de manie`re re´trograde le mode`le adjoint a` partir de l’erreur
perc¸ue. Une fois le gradient optimal de´termine´, il est possible de calculer un nouveau changement
dans les conditions initiales tel que :
δx0 = α∇J(x0) , (4.14)
avec α une amplitude a` parame´trer. Une fois que δx0 est obtenu, le mode`le peut eˆtre inte´gre´
directement et l’ensemble de la proce´dure peut eˆtre re´ite´re´e.
4.6.2 Approche Quasi line´aire inverse.
Il est possible de re´soudre directement l’e´quation (4.12) a` l’aide d’un propagateur line´aire inverse
L−1 [Kalnay et al., 2000]. Dans le cadre de l’approximation quasi-line´aire inverse, L−1 est pris
comme l’inverse du mode`le affine, ce qui me`ne a` :
δx0 = L−1E . (4.15)
Bien que cette solution ne soit pas optimale, elle est conside´re´e comme parfaite car elle permet
de re´aliser la condition ∇J(x0) ≈ 0 en seulement une ite´ration. Re´sultat qui serait obtenu en
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plusieurs ite´rations a` l’aide de l’approche selon le mode`le adjoint. Toutefois, la longueur de la
feneˆtre d’assimilation (tf − ti) doit eˆtre assez courte devant un temps caracte´ristique du syste`me
pour que le mode`le line´aire soit une approximation valide du mode`le non-line´aire.
4.7 Le coup de coude direct et re´trograde.
4.7.1 Approche standard : relaxation Newtonienne.
La me´thode du coup de coude direct et re´trograde (BFN) consiste a` ajouter aux e´quations
d’un mode`le physique un terme de rappel Newtonien empeˆchant le mode`le physique de diverger
des observations lorsque celles-ci sont disponibles [Auroux et Blum, 2008]. L’atout majeur de cette
me´thode est sa simplicite´ conceptuelle, ainsi que la facilite´ avec laquelle elle peut eˆtre mise en
œuvre. Il n’est en effet pas ne´cessaire de calculer la fonction de couˆt associe´e a` un mode`le, ni son
gradient. La de´rivation du mode`le physique adjoint n’est e´galement pas ne´cessaire. Enfin, elle est
facile a` imple´menter dans un mode`le physique car elle ne ne´cessite que l’ajout de termes line´aires.
Le calcul de l’e´tat d’analyse xa(i) se fait d’une manie`re semblable a` ce qui est effectue´ dans la
me´thode du filtrage de Kalman (e´q. 4.7, 4.10) a` ceci pre`s que la matrice de gain K n’est, a priori,
pas optimale :
(t∗ = t) xa(i) = Mxa(i− 1) + K(i)[y(i)−H (i)xa(i)] . (4.16)
La me´thode BFN tire parti de la forte de´pendance des mode`les physiques aux conditions ini-
tiales. En effet, apre`s une inte´gration directe sur toute la longueur de la feneˆtre d’assimilation, le
signe du pas de temps ∆t est inverse´. L’inte´gration re´trograde du mode`le s’effectue jusqu’au retour
au de´but de la feneˆtre d’assimilation, la condition initiale e´tant ainsi modifie´e. Cette inte´gration
re´trograde n’est pas sans rappeler les me´thodes de type QIL. Ces me´thodes utilisent toutefois
un mode`le affine pour l’inte´gration re´trograde tandis que la me´thode du coup de coude prend en
compte les non-line´arite´s du mode`le :
(t∗ = −t) xa(i) = M−1xa(i + 1) + K(i)[y(i)−H (i)xa(i)] . (4.17)
La pre´sence de termes diffusifs dans le mode`le re´trograde M−1 peut rendre le proble`me de
l’inte´gration re´trograde mal pose´. L’unicite´ de l’inte´gration peut eˆtre assure´e par une matrice de
gain K dont les coefficients sont grands, ainsi que par de nombreuses observations [Auroux et al.,
2008]. Ceci aura toutefois un impact ne´gatif sur la stabilite´ de la me´thode en imposant un pas de
temps faible.
4.7.2 Approche diffusive.
Les termes diffusifs D e´tant ge´ne´ralement faibles devant les autres termes contenus dans les
e´quations physiques e´ventuellement non-line´aires F car les nombres adimensionnels tels que le
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nombre de Reynold : Re = advectiondiffusion visqueuse sont grands (Table 1.I), il est possible de les se´parer
des autres termes de manie`re formelle : M = F + D [Auroux et al., 2011]. Les termes diffusifs en
question peuvent provenir de termes diffusifs physiques tels que la viscosite´, de la mode´lisation de
phe´nome`nes sous-mailles ainsi que des erreurs de troncature. L’algorithme du coup de coude direct
et re´trograde diffusif s’exprime alors de la manie`re suivante [Auroux et al., 2011] :
(t∗ = t) xa(i) = Fxa(i− 1) + Dxa(i− 1) + K(i)[y(i)−H (i)xa(i)] , (4.18)
(t∗ = −t) xa(i) = F−1xa(i + 1) + Dxa(i + 1) + K(i)[y(i)−H (i)xa(i)] . (4.19)
Outre le fait qu’il n’est plus ne´cessaire de calculer l’ope´rateur inverse D−1, cette nouvelle version
de l’algorithme du coup de coude permet une inte´gration re´trograde plus stable nume´riquement
[Auroux et al., 2011].
4.7.3 Convergence.
On peut ve´rifier la convergence de la me´thode BFN sur un mode`le simplifie´ ou` le mode`le M ainsi
que l’ope´rateur d’observation H sont line´aires et ou` le proble`me est bien pose´. En conside´rant une
ite´ration du coup de coude direct et re´trograde du mode`le de´crit par les e´quations (4.16, 4.17), on
s’inte´resse aux applications Ψ et Ψ˜ telle que l’e´tat d’analyse initial x1(0) du syste`me est modifie´ :
Ψ : E×E→ E, (x1(0),y(0))→ x˜1(0) ,
Ψ˜ : E×E→ E, (x˜1(0),y(0))→ x2(0) .
(4.20)
Comme les applications Ψ et Ψ˜ sont line´aires, alors il existe C et D des ope´rateurs line´aires de
E dans E tels que :
x2(0) = C x1(0) + D y(0) . (4.21)
Le sche´ma nume´rique e´tant de´fini par re´currence, on peut tirer la relation suivante au bout de
k ite´rations du coup de coude direct et re´trograde :
xk+1(0) = Ck x1(0) +
( −1∑
i=0
Ci
)
D y(0) . (4.22)
Ainsi, Ci tend vers 0 et
∑−1
i=0 C
i tend vers (I−C)−1 lorsque k →∞. Dans ce cas, l’e´tat d’analyse
initial x1(0) tend vers :
x∞(0) = (I− C)−1 D y(0) , (4.23)
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ce qui assure que le mode`le ne s’e´loignera pas ”trop” des observations. Ce type de de´monstration
se ge´ne´ralise a` des e´quations de transport non-diffusives, a` des e´quations de transport line´aires
diffusives sous des hypothe`ses fortes (K grand) [Auroux et Nodet, 2011]. Toutefois, pour des e´qua-
tions de transport non-line´aires diffusives le proble`me est mal pose´ [Auroux et Nodet, 2011]. La
convergence de l’algorithme du coup de coude n’est alors pas assure´e automatiquement [Auroux et
Nodet, 2011]. Le proble`me physique que nous tentons de re´soudre est diffusif et mal-pose´. Un test
nume´rique est ne´cessaire pour valider la me´thode.
4.7.4 Comparaison entre la me´thode BFN et la me´thode QIL.
La me´thode BFN, au meˆme titre que les me´thodes QIL, cherche a` trouver une modification dans
les conditions initiales du syste`me physique menant a` une erreur de pre´diction perc¸ue minimale.
Les me´thodes QIL effectuent cette e´tape en effectuant une pre´diction, puis en inte´grant de manie`re
re´trograde, en une ite´ration, par un mode`le tangent line´aire. Ces me´thodes ne sont pas optimales,
toutefois elles ne ne´cessitent pas le calcul d’un mode`le adjoint ni la mise en place d’une me´thode
variationnelle. Le de´faut des me´thodes QIL re´side dans la line´arite´ de l’inte´gration re´trograde.
En effet, si la feneˆtre d’assimilation est trop grande, les non-line´arite´s du mode`le physique ne
permettent pas de minimiser l’erreur de pre´diction de manie`re satisfaisante [Auroux et al., 2008].
La me´thode BFN permet, elle, l’inte´gration re´trograde en tenant compte des non-line´arite´s du
mode`le physique puisque tous les termes physiques sont calcule´s de manie`re explicite. La me´thode
BFN est ainsi plus efficace que les me´thodes QIL lorsque la feneˆtre d’assimilation est grande
[Auroux et al., 2008].
CHAPITRE 5
SIMULATIONS NUME´RIQUES.
5.1 Cas test : e´mergence d’un tube de flux en forme de U.
Afin de valider le mode`le physique, nous comparons apre`s convergence de la me´thode DBFN,
l’e´tat d’analyse et l’e´tat vrai d’un syste`me physique issu d’un cas test. Une simulation nume´rique
directe permet de ge´ne´rer un syste`me physique dont l’e´tat vrai est connu. Nous en extrayons une
partie et l’utilisons comme vecteur d’observation. Ce vecteur d’observation est assimile´ par le mo-
de`le physique a` des fins de comparaison. Pour re´aliser le cas test, nous avons place´ un tube de
champ magne´tique vertical en forme de U au centre de notre domaine de simulation. Ce tube
e´merge en surface a` ses deux extre´mite´s et reproduit de manie`re simpliste l’alternance de polarite´s
magne´tiques constituant une re´gion active solaire. Le tube de champ magne´tique synthe´tique n’est
toutefois pas, a priori, compatible avec le mode`le de convection ane´lastique utilise´. Nous effectuons
une inte´gration directe sur plusieurs temps de retournements convectifs, soit plusieurs dizaines de
minutes, jusqu’a` ce que le tube de champ magne´tique soit fortement de´forme´ et que les composantes
e´nerge´tiques du syste`me soient stationnaires. Une se´quence temporelle de cartes des champs ma-
gne´tiques verticaux et horizontaux est ensuite extraite du sommet du domaine simule´ a` des pas de
temps re´guliers. Une interpolation line´aire permet, a` chaque pas de temps, de ge´ne´rer des vecteurs
d’observations interme´diaires a` partir des observations re´gulie`res. Ces donne´es sont assimile´es par
notre mode`le nume´rique jusqu’a` convergence. Afin d’estimer l’efficacite´ du mode`le physique, nous
calculons a` chaque pas de temps le coefficient de corre´lation line´aire de Pearson (e´q.5.1) entre l’e´tat
d’analyse de la composante verticale du champ magne´tique au sommet du domaine de simulation
Bcalz et son e´tat vrai, correspondant aux observations B
obs
z .
C(Bcalz ,B
obs
z ) =
σ(cal.obs)
σ(cal)σ(obs)
=
∑
x,y
(Bcalz − Bcalz ).(Bobsz − Bobsz )√∑
x,y
(Bcalz − Bcalz )2
√∑
x,y
(Bobsz − Bobsz )2
(5.1)
Un coefficient de corre´lation proche des valeurs 1 ou -1 indique une corre´lation ou une anti-
corre´lation parfaite, tandis qu’une valeur proche de ze´ro indique une absence totale de corre´lation.
Apre`s une tre`s courte inte´gration directe, le coefficient de corre´lation entre les deux e´tats passe
d’une valeur nulle a` 0,4. Ce changement est trop rapide pour eˆtre visible sur la figure (Fig. 5.1,
gauche).
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Figure 5.1 – Gauche : Coefficient de corre´lation entre le magne´togramme simule´ Bcalz et le magne´togramme vrai
Bobsz , pour une ite´ration du ”coup de coude”. L’e´tat initial et l’e´tat vrai sont peu corre´le´s. La corre´lation entre l’e´tat
d’analyse et l’e´tat vrai croˆıt a` mesure que la me´thode DBFN agit, ce qui est repre´sente´ par les portions courbe
noire, orange´e et jaune. La corre´lation optimale a` la fin de la feneˆtre d’assimilation atteint 0.9 apre`s une ite´ration.
Droite : Coefficient de corre´lation entre le magne´togramme simule´ Bcalz et le magne´togramme vrai B
obs
z pour une
simulation directe, apre`s convergence de l’algorithme du coup de coude. En traits pointille´, la corre´lation entre
les petites e´chelles des magne´togrammes (4pix < λ < 8pix) est perdue au bout de 30 minutes. En traits tire´s, la
corre´lation entre les moyennes e´chelles des magne´togrammes (8pix < λ < 12pix) est perdue au bout de 50 minutes.
En traits pleins, la corre´lation entre les grandes e´chelles des magne´togrammes (12pix < λ) est perdue au bout
de 120 minutes. Le mode`le physique employe´ permet seulement de conserver la corre´lation aux grandes e´chelles
pour les magne´togrammes en dehors de la feneˆtre d’assimilation avec un horizon de pre´dictibilite´ de 30 minutes
(corre´lation infe´rieure a` 0.4). Il ne semble pas possible d’effectuer une pre´diction qui garderait tous les de´tails du
magne´togramme.
Apre`s une inte´gration directe sur l’ensemble de la feneˆtre d’assimilation, visible sur la portion
noire de la courbe, le coefficient de corre´lation atteint une valeur proche de 0.9, ce qui repre´sente une
tre`s bonne corre´lation entre l’e´tat d’analyse et l’e´tat vrai. Lors de l’inte´gration re´trograde ne´cessaire
a` la me´thode DBFN, visible sur la portion orange´e de la courbe, le coefficient de corre´lation baisse
de manie`re line´aire jusqu’a` une valeur proche de 0,8. L’e´tat de re´fe´rence de de´part a ainsi e´te´
modifie´, apre`s une ite´ration du coup de coude, et une importante corre´lation a e´te´ introduite entre
les deux e´tats. Au cours de l’inte´gration directe suivante, visible sur la portion jaune de la courbe, le
coefficient de corre´lation s’e´tablit a` une valeur proche de 0.9, ce qui semble eˆtre la valeur optimale.
La valeur du coefficient de corre´lation optimal n’est pas unitaire car le mode`le physique ne peut
reproduire les fluctuations de l’e´tat vrai aux petites e´chelles. Ces fluctuations sont en effet fortement
de´pendantes des conditions initiales. Le mode`le physique ne peut reproduire de telles fluctuations
dont la nature est stochastique.
Apre`s quelques ite´rations du coup de coude, l’e´tat d’analyse converge vers l’e´tat vrai. Une
inte´gration nume´rique directe sans contraintes de surface ni re´gularisation est alors re´alise´e, ce
qui permet de suivre l’e´volution dans le temps du coefficient de corre´lation entre les deux e´tats.
Un filtrage spatial permet de suivre l’e´volution de la corre´lation pour diffe´rentes e´chelles spatiales
(Fig.5.1, droite). Ainsi, les structures de petites e´chelles spatiales, en traits pointille´s, commencent
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a` perdre leur corre´lation de`s le de´but de la simulation nume´rique directe. Elles sont totalement
non corre´le´es au bout de 30 minutes. Les structures d’e´chelles spatiales de taille moyenne, en traits
tire´s, voient leur corre´lation diminuer au bout de 15 minutes. Elles ne sont totalement non corre´-
le´es qu’a` la fin de la feneˆtre d’assimilation (50 minutes). Enfin, les structures des grandes e´chelles
spatiales sont repre´sente´es en trait plein. La de´corre´lation commence au bout de 40 minutes. Ces
structures restent corre´le´es pendant pre`s de deux heures. On estime que la pre´diction n’est plus
satisfaisante lorsque le coefficient de corre´lation est infe´rieur a` la valeur 0.4, aussi le mode`le phy-
sique utilise´ semble permettre une pre´diction en dehors de la feneˆtre d’assimilation des structures
magne´tiques aux grandes e´chelles avec un horizon de pre´dictibilite´ de l’ordre de 30 minutes [Pirot
et al., 2012]. Ces disparite´s entre les diffe´rentes e´chelles spatiales e´tudie´es peuvent etre explique´es
par la suppression de la re´gularisation lors de la simulation directe. les structures ne sont ainsi
plus lisse´es que par le logiciel ANMHD (Fig. 3.2) et plus par la re´gularisation (Fig. 3.1). Le lissage
duˆ a` la re´gularisation e´tant plus fin que celui impose´ par le logiciel ANMHD, ceci entraine une
de´corre´lation rapide des structures de petites e´chelles, tandis que les structures de grandes e´chelles
gardent leur corre´lation plus longtemps. Cependant, ces structures de´crivent la forme ge´ne´rale des
re´gions de surface magne´tiquement actives. Pre´dire leur e´volution temporelle permettrait e´ventuel-
lement de fournir une estimation de l’e´volution de la topologie du champ magne´tique au niveau de
la photosphe`re solaire ainsi que dans la couronne solaire.
5.2 Reconstruction de la zone convective situe´e sous la re´gion active AR9077-20000714
par la me´thode du coup de coude direct et re´trograde.
Nous appliquons le mode`le a` la reconstruction d’une re´gion magne´tiquement active particu-
lie`re : AR9077-20000714. Cette re´gion est connue pour avoir donne´ lieu a` une puissante e´ruption
solaire le 14 juillet 2000, connue sous le nom ”d’e´ve`nement du jour de la Bastille”. Afin de re-
construire la re´gion active, nous ge´ne´rons tout d’abord une condition initiale repre´sentant le Soleil
”magne´tiquement calme”. La condition initiale est ge´ne´re´e a` partir d’un champ magne´tique B0,
et d’une perturbation locale d’entropie ale´atoire. Elle est ensuite inte´gre´e directement par le mo-
de`le de convection ane´lastique sans effectuer l’assimilation de donne´es, ni la re´gularisation. Apre`s
une centaine de retournements convectifs, le syste`me atteint un e´quilibre e´nerge´tique. Cet e´tat est
utilise´ comme condition initiale de la phase d’assimilation de donne´es. Les remarques suivantes
peuvent eˆtre faites a` l’issue de l’assimilation de donne´es :
• Les diffe´rentes contributions e´nerge´tiques du syste`me changent fortement pendant une pe´riode
transitoire s’e´talant sur un temps de retournement convectif de l’ordre de dix minutes (Fig.5.2).
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Figure 5.2 – E´volution temporelle des profils e´nerge´tiques de l’ensemble du domaine simule´ normalise´s par rapport
aux valeurs e´nerge´tiques de l’e´tat initial du syste`me. Les parties grise´es repre´sentent les pe´riodes pendant lesquelles
le mode`le physique est inte´gre´ de manie`re re´trograde par rapport au temps. Gauche : e´nergie magne´tique du syste`me
EB =
R
B2
2µ0
dV. L’e´nergie magne´tique du syste`me est multiplie´e par un facteur de l’ordre du millier, ce qui caracte´rise
le fait qu’une re´gion solaire active est fortement plus magne´tise´e qu’une re´gion calme du Soleil. Centre : E´nergie
cine´tique du syste`me Ec =
R
1
2
ρv2 dV. L’e´nergie cine´tique du syste`me diminue d’un facteur cinq, ce qui s’explique
par le fait que d’importants champs magne´tiques s’opposent aux mouvements du fluide via la force de Lorentz.
Droite : Fluctuation d’e´nergie thermique du syste`me par rapport a` une e´nergie de re´fe´rence ∆ET =
R
cpT1 dV.
L’e´nergie thermique du syste`me oscille autour de la valeur initiale de manie`re dissyme´trique.
• L’e´nergie magne´tique croit d’un facteur mille. Elle est apporte´e de manie`re artificielle par le
terme d’assimilation de donne´es en surface. Cette augmentation est attendue.
• L’e´nergie cine´tique diminue d’un facteur cinq. On s’attend a` ce que la pre´sence de champs ma-
gne´tiques intenses freine les mouvements convectifs, ce que sugge`re le the´ore`me d’Alfve´n (e´q.2.5).
• Apre`s la phase transitoire, un certain motif e´nerge´tique semble se dessiner entre les phases d’in-
te´gration directes et re´trogrades (en blanc et gris, respectivement). L’existence de ce motif montre
que le mode`le physique suit des trajectoires diffe´rentes mais proches lorsqu’il effectue des aller-
retour le long de la feneˆtre d’assimilation.
• Aux temps t=180 minutes et t=360 minutes (Fig.5.2, gauche et centre) le syste`me physique
correspond a` l’e´tat de la condition initiale mais modifie´e par, respectivement une et deux ite´rations
du coup de coude. Ceci sugge`re que le syste`me converge lentement, ite´rations apre`s ite´rations vers
son e´tat optimal. Il eut e´te´ inte´ressant d’e´tudier l’e´volution e´nerge´tique du syste`me sur plus de
deux ite´rations de la me´thode BFN, ce qui n’a pas e´te´ fait a` cause du couˆt nume´rique prohibitif
d’une telle simulation nume´rique.
• D’un point de vue thermique, les pe´riodes d’inte´grations re´trogrades correspondent a` un refroi-
dissement global car les termes de diffusion visqueuse et Ohmique, ainsi que le transport de chaleur
par advection jouent un roˆle oppose´ a` celui joue´ lors de l’inte´gration directe. La dissyme´trie ob-
serve´e (Fig.5.2, droit) peut s’expliquer par le fait que les termes diffusifs de transfert de chaleur
jouent le meˆme roˆle dans les inte´grations directes et re´trogrades, conforme´ment a` la me´thode DBFN
[Auroux et al., 2011].
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5.2.1 Assimilation de cartes vectorielles du champ magne´tique photosphe´rique.
Il est possible de reconstituer les cartes des composantes horizontales du champ magne´tique
pour une re´gion solaire active a` partir des cartes de la composante verticale du champ magne´tique.
Ces cartes, acquises par l’instrument MDI a` bord de SOHO ont e´te´s sature´s en intensite´ (Fig.5.3,
gauche) car nous nous inte´ressons, dans une premie`re approche, a` la reconstruction des structures
magne´to-convectives aux grandes e´chelles spatiales. Notre cas test a en effet souligne´ la capacite´
du mode`le physique a` assimiler ce type de structures de manie`re pre´fe´rentielle.
Bz Bz
Figure 5.3 – Cartes de la composante verticale du champ magne´tique Bz assimile´es dans nos simulations. La carte
de gauche est sature´ par rapport a` la carte de droite, ce qui permet de s’inte´resser spe´cifiquement a` la reconstruction
des structures magne´to-convectives dont la largeur caracte´ristique correspond a` l’e´chelle me´sogranulaire. La carte
de droite est ensuite utilise´e dans les simulations afin de reconstruire une plus grande diversite´ d’e´chelles spatiales.
Les composantes horizontales ont e´te´s reconstruites en utilisant l’hypothe`se ”line´aire a` force
magne´tique nulle” (LFF) (Fig.5.4, droite). Tous les magne´togrammes vectoriels ainsi constitue´s
(Bx,By,Bz a` 01 :39 et a` 03 :15 le 14 juillet 2000) sont interpole´es temporellement de manie`re
line´aire, puis assimile´es par notre mode`le physique au sommet du domaine de simulation. Il s’agit
d’une premie`re tentative permettant de ”mimer” la photosphe`re a` l’aide du mode`le physique ane´-
lastique re´gularise´.
→
Bz Bx By
Figure 5.4 – Gauche : Carte radiale du champ magne´tique, suppose´e verticale, obtenue au niveau de la photosphe`re
solaire par SOHO/MDI pour la re´gion active AR9077-20000714 a` 01 :39. Droite : Cartes des composantes horizontales
du champ magne´tique au niveau de la photosphe`re solaire reconstruite d’apre`s la carte radiale du champ magne´tique
en utilisant l’hypothe`se ”line´aire a` force magne´tique nulle”.
Apre`s convergence, l’e´tat d’analyse du champ magne´tique au sommet du domaine simule´
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(Fig.5.5, gauche) ressemble au vecteur d’observation (Fig.5.4, gauche).
Bz T1 vz
Figure 5.5 – Gauche : Carte de la composante verticale du champ magne´tique Bcalz a` 01 :39, au sommet du
domaine de simulation, apre`s convergence de la me´thode DBFN. La composante verticale du champ magne´tique est
fortement corre´le´e avec le magne´togramme assimile´ (Fig.5.4). Centre : Carte de la perturbation locale d’entropie
au sommet du domaine de simulation. On peut assimiler la fluctuation locale d’entropie a` la fluctuation locale de
tempe´rature [Lantz et Fan, 1999]. Les re´gions plus sombres correspondent a` un refroidissement local pre`s de la ligne
neutre magne´tique, la` ou` les gradients de champ magne´tique sont maximaux [Pirot et al., 2012]. Droite : Carte de la
composante verticale du champ de vitesse au sommet du domaine de simulation. La ligne neutre magne´tique co¨ıncide
avec un flux de masse ascendant tandis que les re´gions fortement magne´tise´es autour de celles-ci prennent place sur
des flux de masses descendants [Pirot et al., 2012]. L’alternance des flux de masse ascendants et descendants dans
les re´gions peu magne´tise´es caracte´rise la me´sogranulation. La topologie des flux de masses verticaux a` proximite´
de la ligne neutre e´voque une ”granulation anormale”.
Bien que notre mode`le physique ne prenne pas en compte les phe´nome`nes radiatifs en jeu au
sommet de la zone convective ainsi qu’au niveau photosphe´rique, la carte des fluctuations locales
de tempe´rature au sommet de notre domaine de simulation (Fig.5.5, centre) met en e´vidence des
zones soumises a` un refroidissement local. Ce comportement est lie´ a` la pre´sence de forts gradients
de champ magne´tique a` proximite´ de la ligne neutre magne´tique [Pirot et al., 2012]. Ces derniers
bloquent partiellement le transfert de chaleur depuis les couches infe´rieures, ce qui cre´e un refroi-
dissement. Les re´gions fortement magne´tise´es co¨ıncident avec les flux de masse descendants [Spruit,
1979]. Ces observations font penser a` un ”effondrement convectif”, commune´ment observe´ dans les
simulations nume´riques de la magne´to-convection [Stein, 2011]. La composante verticale du champ
de vitesse au sommet du domaine de simulation (Fig.5.5, droite) e´voque, elle, une ”granulation
anormale” [Vo¨gler et al., 2005] introduite par la pre´sence de re´gions fortement magne´tise´es.
De plus, l’analyse des structures magne´tiques reconstruites par le mode`le dans la zone convective
nous permet d’effectuer les observations suivantes [Pirot et al., 2012] :
• Le champ magne´tique se concentre localement sous la re´gion active, et ce jusqu’au bas de la zone
convective.
• Les lignes de champ magne´tique e´manant des re´gions de polarite´s magne´tiques diffe´rentes se
connectent dans la zone convective.
• La connexion des lignes de champ magne´tique se fait sous la forme de boucles en Ω/U.
Bien que les observations pre´ce´dentes pre´sentent un certain re´alisme physique, nous n’apportons
pas la preuve que les boucles de champ magne´tique reconstruites par notre mode`le soient re´elles.
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Ce qui nous me`ne a` nous inte´resser au proble`me suivant :
Dans la zone convective, quelle est la topologie du champ magne´tique soutenant une
re´gion magne´tiquement active de la photosphe`re solaire ?
Afin de tenter de re´pondre a` cette question, nous tentons de reconstruire les structures magne´-
tiques situe´es sous une re´gion magne´tiquement active de la photosphe`re solaire selon une seconde
approche.
5.2.2 Assimilation de cartes de tempe´rature, de champ magne´tique et de champ de
vitesses photosphe´riques.
Nous utilisons des cartes de champ magne´tique non sature´ et de re´solution spatiale la plus
e´leve´e possible (Fig5.6, gauche), mais filtre´ (Fig.3.4), avec pour but de tenter la reconstruction
des structures magne´to-convectives avec plus de de´tails (Fig.5.3). Notre mode`le physique semble
compatible avec les cartes de tempe´rature et les cartes de la composante verticale des champs de
vitesses observe´es (Fig.5.6, centre et droit). L’utilisation de ces donne´es est ne´cessaire a` la recons-
truction optimale du champ magne´tique car elles permettent de lever les sous-de´terminations qui
touchent le proble`me physique comme l’a montre´ [Fisher et al., 2012]. Nous avons tente´ d’assimiler
ce type de donne´es [Pirot et al., 2011].
Bz T vz
Figure 5.6 – Cartes acquises par SOHO/MDI a` la re´solution spatiale maximale (table 2.3.1) le 14 juillet 2000 a`
09 :00 pour la re´gion active AR9077. La largeur des cartes repre´sente 175 Mm. Gauche : Carte de la composante
verticale du champ magne´tique Bz mesure´e par effet Zeeman. Centre : Carte de tempe´rature T. Droite : Carte de
vitesses verticales vz mesure´e par de´calage Doppler au centre du disque solaire et corrige´e du profil de rotation
moyen.
5.2.3 Structures convectives mises en e´vidence.
L’assimilation de donne´es solaires concernant la tempe´rature, le champ magne´tique et le champ
de vitesses de surface (Fig.5.7, en haut) permet d’effectuer les meˆmes observations faites lors de
l’assimilation seule de cartes du champ magne´tique. Elle permet cependant d’en pre´ciser la teneur,
ainsi que d’en effectuer de nouvelles. L’analyse des cartes du champ magne´tique, des champs de
vitesses, des fluctuations locales de tempe´rature ainsi que de la force de flottaison moyenne dans
l’ensemble du domaine simule´ a` des profondeurs diffe´rentes (Fig.5.7), couvrant la quasi-totalite´ de
la zone convective, permet de rendre compte des observations suivantes :
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• D’intenses tubes de champs magne´tiques essentiellement verticaux s’e´tendent jusque dans le bas
de la zone convective.
• Ils e´mergent en surface en formant les re´gions de polarite´s magne´tiques diffe´rentes constituant la
re´gion active (Fig.5.7, au centre a` gauche).
• Ces tubes de champ magne´tique prennent position dans les flux de masse descendants, en bordure
directe des flux de masse ascendants (Fig.5.7, au centre a` droite).
• Leur pression interne est plus faible et ils subissent une force de flottaison positive plus importante
que celle applique´e au fluide environnant (Fig.5.7, a` droite).
• Leur pre´sence provoque une diminution du transport convectif d’e´nergie par les couches infe´rieures
vers les couches supe´rieures ce qui se traduit par un refroidissement local (Fig.5.7, au centre).
• Ces tubes de champ magne´tique subissent une force de flottaison dirige´e vers l’exte´rieur de l’e´toile.
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Figure 5.7 – Variation de l’e´tat d’analyse avec la profondeur pour, de gauche a` droite, le logarithme de l’amplitude
du champ magne´tique, la composante verticale du champ magne´tique, la fluctuation locale de tempe´rature, la
composante verticale du champ de vitesse et la force de flottaison moyenne du fluide pour la re´gion active AR9077,
le 14 juillet 2000 a` 09 :00. Ces re´sultats correspondent a` une simulation pour laquelle les cartes de la composante
verticale du champ magne´tique, les cartes de fluctuations locales de tempe´rature ainsi que les cartes de la composante
verticale des champs de vitesse ont e´te´ assimile´es au niveau z = 0 Mm. Les structures magne´tiques composant le
groupe de polarite´s magne´tiques de surface s’e´tendent en profondeur jusque dans le bas de la zone convective non
repre´sente´e ici. Les valeurs physiques des e´chelles sont calibre´es a` partir d’observations de surface.
La litte´rature nous informe sur la manie`re dont s’organisent les structures magne´to-convectives
sous la surface solaire. Ainsi, les lignes de champs magne´tiques e´mergent de la photosphe`re et se
reconnectent dans la couronne solaire [Foukal, 2004]. La pre´sence de flux de masse descendants
sous les re´gions actives, de´tecte´s par he´liosismologie [Duvall et al., 1996], montrent que les re´gions
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magne´tiquement actives de la photosphe`re solaire sont soutenues par plusieurs tubes de champs
magne´tiques verticaux et non par un seul tube ”monolithique” [Duvall et al., 1996]. Ces tubes
peuvent eˆtre ancre´s dans le fond de la zone convective car les taches solaires se fixent a` la surface
solaire seulement quelques jours apre`s leur e´mergence, ce qui correspond au temps d’Alfve´n entre la
surface et le bas de la zone convective [Moradi et al., 2010]. Ils peuvent toutefois eˆtre ancre´s ailleurs
dans la zone convective bien que cela paraisse peu probable [Moradi et al., 2010]. Des simulations
de la formation de re´gions solaires actives au niveau photosphe´rique font e´tat de la pre´sence de
boucles de champs magne´tiques de forme Ω/U sous les re´gions de polarite´s magne´tiques diffe´rentes
[Cheung et al., 2010].
Bz et lignes Bx,By,Bz |B| et lignes Bx,By,Bz
Figure 5.8 – Structures magne´tiques de la zone convective solaire situe´e sous la re´gion active AR9077 le 14 juillet
2000 a` 09 :00. La topologie du champ magne´tique a e´te´ reconstruite par assimilation de cartes du champ magne´tique
vertical, du champ de vitesses verticales et de la tempe´rature par l’algorithme du coup de coude direct et re´trograde
re´gularise´. Gauche : Rendu volumique de l’intensite´ de la composante verticale du champ magne´tique ainsi que de
quelques lignes de champ magne´tique a` l’issu d’une simulation pour laquelle les composantes verticales du champ
magne´tique et du champ de vitesse, ainsi que les cartes de tempe´rature de surface ont e´te´s assimile´es. Vue de
dessus. Les lignes de champ magne´tique connectent les re´gions de polarite´s magne´tiques diffe´rentes sous la surface
de manie`re complexe. Droite : Rendu volumique de l’intensite´ du champ magne´tique ainsi que de quelques lignes
de champ magne´tique pour la meˆme simulation. Vue du cote´ droit. La connexion entre les re´gions de polarite´s
magne´tiques diffe´rentes se fait sous la forme de boucles en forme de U et s’e´tendent profonde´ment dans la zone
convective.
Le re´sultat de la reconstruction des structures magne´to-convectives sous une re´gion magne´ti-
quement active de la photosphe`re solaire par notre mode`le est compatible avec les conside´rations
pre´ce´dentes. En effet, la reconstruction des structures magne´tiques de la zone convective (Fig.5.8)
nous permet d’effectuer les observations suivantes :
• Les lignes de champs magne´tiques se connectent sous la surface solaire de manie`re complexe.
• Plusieurs tubes verticaux de champ magne´tique soutiennent la re´gion active en surface.
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• Certains tubes verticaux de champ magne´tique sont torsade´s.
• Les tubes de champ magne´tique co¨ıncident avec des flux de masse descendants.
• Certains tubes de champ magne´tique atteignent le bas de la zone convective et y sont e´ventuel-
lement ancre´s.
• Certains tubes de champs magne´tiques forment des boucles en Ω/U en connectant les re´gions de
polarite´s magne´tiques diffe´rentes sous la surface.
Une simulation nume´rique directe de la zone convective solaire sans assimilation de donne´es pho-
tosphe´riques ne permet pas de faire les observations pre´ce´dentes. Ces dernie`res ont donc bien e´te´
introduites par la reconstruction effectue´e par notre mode`le.
5.2.4 Un syste`me d’arcades pour le re´seau magne´tique.
Le champ magne´tique pre´sent dans la couronne solaire situe´e juste au dessus de la re´gion active
AR9077 prend la forme d’un ressort [Fletcher et Hudson, 2001]. Ce syste`me compose´ d’arches
est visible dans l’ultraviolet extreˆme. Il repose sur les re´gions de polarite´s magne´tiques diffe´rentes
au niveau de la photosphe`re solaire [Fletcher et Hudson, 2001]. L’existence de boucles de champ
magne´tique en forme de U dans la zone convective en connexion avec la surface sugge`re que ce
syste`me pourrait trouver ses origines dans la zone convective (Fig.5.8).
Par ailleurs, l’e´tude de´taille´e des boucles de champ magne´tique dans la zone convective in-
dique que celles-ci sont torsade´es (Fig.5.9, gauche). Les lignes de champs magne´tiques torsade´es
se concentrent dans les zones fortement magne´tise´es (Fig.5.9, centre) et dans les flux de masses
descendants, a` l’interface des flux de masse ascendants (Fig.5.9, droit).
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Figure 5.9 – Rendu volumique de quelques lignes de champ magne´tique sous le voisinage d’une ligne neutre
magne´tique de la re´gion active AR9077-20000714 a` 09 :00. Gauche : Intensite´ de la composante verticale du champ
magne´tique. Les lignes de champ magne´tique se rassemblent sous la forme d’un tube. Le tube de champ magne´tique
plonge jusque dans le bas de la zone convective (a` gauche, en rouge) puis remonte vers la surface en formant une
boucle (a` droite, en bleu). Centre : Amplitude du champ magne´tique. Les tubes de champ magne´tique sont fortement
torsade´s. Droite : Intensite´ de la composante verticale du champ de vitesses. Les tubes de champ magne´tique prennent
place sur les bords des flux de masse descendants, en rouge, a proximite´ directe des flux de masse ascendants, en
bleu.
La torsion des tubes de champ magne´tique sur eux-meˆmes permet d’e´viter leur dislocation par
les mouvements convectifs pendant l’e´mergence du bas de la zone convective jusqu’a` la photosphe`re
[Longcope et al., 1996]. L’intensite´ du champ magne´tique au sein du tube en est un autre facteur
[Abbett et al., 2001]. Les tubes de champ magne´tique reconstruits dans la zone convective solaire se
sont de´veloppe´s de manie`re spontane´e. Ils ont de´veloppe´ une torsion sur eux-meˆmes correspondant
a` d’importants gradients de champ magne´tique, ce alors meˆme que la re´gularisation Tykhonov
impose´e dans l’ensemble du domaine avait pre´cise´ment pour but de diminuer les gradients du
champ magne´tique. Aucune contrainte tangentielle n’a e´te´ impose´e en surface. Il semble que la
torsion des tubes de champs magne´tiques sur eux-meˆmes ait joue´ un roˆle dans le maintien de la
cohe´rence des tubes par le mode`le physique ce qui est inte´ressant du point de vue du proble`me
physique de l’e´mergence des tubes de champs magne´tiques.
5.3 Reconstruction des champs magne´tiques et des champs de vitesses de surface.
Nous avons e´value´, en surface, la compatibilite´ des cartes horizontales du champ magne´tique,
reconstruites en supposant l’hypothe`se LFF, a` celles reconstruites par notre mode`le. Apre`s assimila-
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tion des composantes verticales du champ magne´tique et des vitesses, ainsi que des tempe´ratures de
surface, nous comparons les cartes reconstruites a` celles tire´es de notre mode`le physique (Fig.5.10).
Reconstruction par
hypothe`se LFF assimilation de donne´es
Bx :
By :
Figure 5.10 – Composantes horizontales du champ magne´tique. Gauche : Cartes de champs magne´tique Bx,By
reconstruites a` partir de la composante verticale du champ magne´tique Bz(Fig. 5.4) en utilisant l’hypothe`se LFF.
Droite : Cartes de champ magne´tique extraites au sommet du domaine de simulation dans laquelle les cartes des
composantes horizontales du champ magne´tique n’ont pas e´te´ assimile´es. Les cartes pre´sentes certaines similarite´s,
ce qui sugge`re que l’hypothe`se LFF est acceptable a` des niveaux proches de la photosphe`re dans le cadre d’un
traitement par un mode`le de convection ane´lastique.
L’hypothe`se LFF est utile car elle permet, dans des cas simples, la reconstruction du champ
magne´tique coronal a` partir d’observations photosphe´riques [Sakurai, 1981]. Une variante plus so-
phistique´e : ”non-line´aire a` force magne´tique nulle” permet une reconstruction partielle des champs
magne´tiques dans la basse couronne solaire [De Rosa et al., 2009]. Nos re´sultats semblent sugge´rer
que l’hypothe`se ”sans forces line´aire” est compatible avec un mode`le de convection ane´lastique,
sous re´gularisation, dans le sommet de la zone convective, en l’absence de radiation. Nous avons
e´galement ve´rifie´ la compatibilite´ des champs de vitesse horizontaux de surface de notre mode`le
physique (Fig.5.11, bas) avec des champs de vitesse horizontaux reconstruits d’apre`s des observa-
tions (Fig.5.11, haut).
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vx, vy reconstruit par minimisation d’e´nergie
vx, vy reconstruit par assimilation de donne´es
Figure 5.11 – Haut : Champs des vitesses horizontales au niveau de la photosphe`re solaire pour la re´gion active
AR9077-20000714 reconstruite a` partir de cartes du champ magne´tique vectoriel par une me´thode minimisation de
l’e´nergie [Vincent et al., 2012]. Bas : Champ de vitesses pour la meˆme re´gion issus de nos simulations. La carte du
haut illustre un flux de masse horizontal divergent par rapport a` la ligne neutre magne´tique. La carte du bas ne
pre´sente pas une telle structure mais fait apparaitre une succession de lignes de vorticite´ le long de la ligne neutre
magne´tique. Ces diffe´rences sont attendues car chaque carte correspond a` une profondeur diffe´rente : au niveau
photosphe´rique, en haut, et au sommet de la zone convective, en bas.
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Ces champs ont e´te´ obtenus par une technique de minimisation de l’e´nergie [Longcope, 2004]
pour la meˆme re´gion active solaire : AR9077-20000714 [Vincent et al., 2012]. La carte des champs
de vitesses horizontales extraites de nos simulations pre´sente des diffe´rences importantes avec la
carte reconstruite par la technique de minimisation de l’e´nergie comme la pre´sence d’un flux de
masse ascendant et divergeant au niveau de la ligne neutre magne´tique tandis que la carte ge´ne´re´e
a` l’aide du mode`le de convection ane´lastique indique la pre´sence d’importants tourbillons le long de
cette meˆme ligne. Les deux cartes pre´sentent e´galement des similarite´s : la pre´sence de mouvements
d’ensemble dans les re´gions magne´tise´es, ainsi que l’absence de mouvements d’ensemble dans les
re´gions moins magne´tise´es. Les diffe´rences observe´es peuvent s’expliquer par le fait que la carte
ge´ne´re´e par minimisation de l’e´nergie repre´sente le champ des vitesses horizontales au niveau de la
photosphe`re tandis que l’autre carte repre´sente cette meˆme grandeur au niveau du sommet de la
zone convective. Ceci montre que notre mode`le n’est pas ide´al et qu’il ne permet pas de reproduire
la photosphe`re solaire avec fide´lite´, ce qui e´tait attendu. Les tourbillons observables sur la figure
(Fig.5.11, bas) sont en fait des lignes verticales de vorticite´ ω = ∇× v, ou` ω est la vorticite´. Ces
lignes de vorticite´ co¨ıncident avec les re´gions fortement magne´tise´es (Fig.5.12, centre), le long de
la ligne neutre magne´tique (Fig.5.12, gauche).
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Figure 5.12 – Cartes des champs de vitesse horizontaux au sommet du domaine de simulation. Gauche : carte
de la composante verticale du champ magne´tique. Les lignes de vorticite´ sont situe´es le long de la ligne neutre
magne´tique. Centre : Carte de l’amplitude du champ magne´tique. Les lignes de vorticite´ ont tendance a` s’aligner
avec les re´gions plus fortement magne´tise´es. Les e´coulements horizontaux ont tendance a` contourner les tubes de
champs magne´tiques pre´sents en surface. Droite : carte de la composante verticale du champ de vitesses. Le fluide
magne´tise´ s’e´coule sous la forme de plusieurs vortex le long de la ligne neutre magne´tique. Ces vortex pourraient
eˆtre lie´s au processus ”d’effondrement convectif”.
A cause de la force de Lorentz, les e´coulements fluides horizontaux doivent contourner les
tubes de champ magne´tique. L’effondrement convectif associe´ a` la pre´sence de champs magne´tiques
intenses conduit a` la pre´sence de flux de masse descendants de grande amplitude (Fig.5.12, droit).
La pre´sence d’une ligne de vorticite´ et d’un flux de masse descendant indique l’existence d’un
e´coulement en forme de siphon (Fig.5.13).
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Figure 5.13 – Rendu volumique de l’intensite´ du champ magne´tique ainsi que de quelques lignes issues du champ
de vitesse. Les lignes du champ de vitesse ont e´te´ inte´gre´es a` partir de points re´gulie`rement espace´s au sommet du
domaine de simulation. Au centre du domaine, une ligne de vorticite´ co¨ıncide avec un tube de champ magne´tique
intense. Cet e´coulement pourrait induire une torsion du tube de champ magne´tique avec lequel il est aligne´ (Fig.5.9).
5.4 Interpolation et pre´diction des cartes de champ magne´tique photosphe´rique.
De`s que les contraintes de surface lie´es a` l’utilisation de la me´thode DBFN cessent, l’e´tat pre´dit
et l’e´tat vrai du syste`me physique se mettent a` diverger (Fig.5.14). Ceci peut s’expliquer par la
forte de´pendance du syste`me a` ses conditions initiales. Le mode`le physique e´tant a` la fois turbulent
et non line´aire, un e´cart meˆme minime entre l’e´tat pre´dit et l’e´tat vrai croit rapidement dans le
temps, ce qui cause la divergence.
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Figure 5.14 – Coefficient de corre´lation entre le magne´togramme simule´ Bcalz et le magne´togramme vrai Bobsz pour
une simulation directe, apre`s convergence de la me´thode DBFN. Le mode`le physique permet l’interpolation tempo-
relle pour les structures magne´tiques de grande e´chelle, en trait plein, dans la feneˆtre d’assimilation. L’interpolation
des structures d’e´chelle moyenne, en trait tire´s, et de petite e´chelle, en trait pointille´ ne semble pas possible dans la
feneˆtre d’assimilation. Une pre´diction semble possible pour les structures magne´tiques de grande e´chelle. L’horizon
de pre´dictibilite´ est estime´ a` 30 minutes.
D’un point de vue e´nerge´tique, le syste`me ”relaxe” de`s que les contraintes sont supprime´es
(Fig.5.15). Il tend a` retourner vers l’e´tat e´nerge´tique qu’il posse´dait au de´part, avant la phase
d’assimilation de donne´es (Fig.5.15). Le champ magne´tique soutenant la re´gion active diffuse ra-
pidement car les nombres de Reynolds et de Reynolds magne´tique ne sont pas assez e´leve´s. Mais
surtout, les tubes de champs magne´tiques de polarite´s oppose´es sont advecte´s par la granulation,
ce qui occasionne des annulations de flux. Peut-eˆtre une simulation sur un temps plus long aurait
permis d’introduire suffisamment d’e´nergie magne´tique pour que les tubes de champ magne´tique
verticaux de´passent l’e´quipartition. Ceci aurait permis un blocage partiel de la convection a` proxi-
mite´ de la surface et aurait potentiellement limite´ la de´sagre´gation de la re´gion active.
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Figure 5.15 – Gauche : E´volution de l’e´nergie magne´tique du syste`me au cours d’une simulation nume´rique directe
prenant comme condition initiale l’e´tat d’analyse obtenu apre`s assimilation de donne´es. le syste`me tend a` relaxer
vers son e´tat de de´part. Centre : E´volution de l’e´nergie cine´tique du syste`me. La dissipation du champ magne´tique
dans le domaine semble ralentir le fluide. Droite : E´volution de la variation d’e´nergie thermique. le syste`me pre´le`ve de
l’e´nergie magne´tique et cine´tique via les termes de dissipation Ohmique et visqueuse afin de s’e´chauffer et atteindre
son e´tat d’e´quilibre thermique.
Par ailleurs, les tubes de champs magne´tiques torsade´s apparus dans les simulations nume´riques
commencent a` se de´ployer de`s que cessent les contraintes de surface (Fig.5.16) comme s’ils e´taient
”tenus” en surface par des contraintes tangentielles.
t = 0.5′ t = 1′ t = 1.5′ t = 2′ t = 2.5′
t = 3′ t = 3.5′ t = 4′ t = 4.5′ t = 5′
Figure 5.16 – De´ploiement d’un tube de champ magne´tique torsade´ situe´ sous une re´gion magne´tiquement active
apre`s suppression des contraintes de surface. Le tube de champ magne´tique se de´ploie en quelques minutes seulement.
L’e´nergie magne´tique associe´e a` la torsion du tube se dissipe rapidement dans le milieu ambiant.
Les contraintes sur les champs magne´tiques et sur les champs de vitesses impose´es en surface
par la me´thode DBFN sont uniquement verticales. Nous avons toutefois montre´ que notre mode`le
physique induisait une contrainte tangentielle pour le champ magne´tique proche d’une contrainte
LFF (Fig.5.10). La suppression des contraintes de surface pourrait mener au de´ploiement des
tubes de champs magne´tiques soutenant la re´gion active de surface. Les tubes perdraient ainsi leur
cohe´rence, ce qui conduirait a` la de´sagre´gation de la re´gion active.
La pre´sence de phe´nome`nes physiques caracte´risant le comportement de la photosphe`re solaire
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tels que la radiation, la pre´sence de contraintes tangentielles magne´tiques voir l’existence d’une
dynamo locale de surface ou bien d’une compressibilite´ semble ne´cessaire a` la reconstruction op-
timale des structures magne´to-convectives soutenant une re´gion magne´tiquement active. Sans ces
conside´rations physiques, le mode`le utilise´ ne semble pas eˆtre en mesure d’effectuer une pre´diction
des magne´togrammes de surface sur le long terme. Il permet toutefois, dans une certaine mesure,
l’interpolation optimale temporelle des structures magne´tiques a` grande e´chelle (Fig.5.14).

CHAPITRE 6
CONCLUSION
L’algorithme du coup de coude direct et re´trograde est une me´thode d’assimilation de donne´es
tre`s simple a` mettre en œuvre qui ne ne´cessite pas l’inversion du proble`me physique que l’on tente
de re´soudre. A` ce titre elle pre´sente un certain inte´reˆt vis a` vis de la re´solution de proble`mes
non-line´aires. Nous avons tente´ de l’appliquer au proble`me de la reconstruction de la zone convec-
tive solaire. Il s’agit d’un proble`me peu contraint car il n’existe que peu de grandeurs physiques
observables en dessous de la photosphe`re solaire. Afin de lever les sous-de´terminations lie´es au
manque d’informations sub-surfaciques, nous avons tente´ d’e´valuer l’effet de la mise en place d’une
re´gularisation de Tykhonov dans l’ensemble du domaine. Les donne´es observationnelles dont nous
disposons e´tant cadence´es dans le temps, nous souhaitions e´tudier la possibilite´ d’une interpolation
en temps optimale d’une se´quence de cartes de champs magne´tiques photosphe´riques. Nous souhai-
tions e´galement savoir si le mode`le physique employe´ permettait ou non d’effectuer une pre´diction,
notre objectif e´tant la pre´diction avec un horizon de pre´dictibilite´ de trois heures. Finalement, nous
souhaitions de´terminer si le mode`le ane´lastique permettait l’assimilation de donne´es solaires et s’il
permettait ou non la reconstruction des grandeurs physiques n’ayant pas e´te´s assimile´es, en surface
comme dans l’inte´gralite´ de la zone convective.
Un test nume´rique simple nous a permis d’e´valuer l’efficacite´ de l’algorithme du coup de coude
ainsi que de la re´gularisation de Tykhonov quand a` la reconstruction de l’inte´rieur solaire a` par-
tir d’observations de surface. Nous avons ainsi teste´ la compatibilite´ d’un mode`le de convection
ane´lastique avec la me´thode d’assimilation du coup de coude. Le mode`le permet l’interpolation
optimale, ainsi que la pre´diction des structures magne´tiques de grandes e´chelles avec un horizon de
pre´dictibilite´ de 30 minutes, mais ne permet pas la pre´diction des structures magne´tiques de petite
e´chelle. Le lissage effectue´ par le logiciel ANMHD pourrait eˆtre responsable de la destruction des
structures de moyennes e´chelles spatiales reconstruites. L’assimilation de donne´es par l’algorithme
du coup de coude a permis la reconstruction de grandeurs physiques non assimile´es en surface telles
que les champs magne´tiques et les champs de vitesses horizontaux, la force de flottaison, ou bien
les perturbations de pression, dans toute la zone convective ainsi qu’en surface. Elle a e´galement
permis de faire apparaitre des structures magne´to-convectives soutenant une re´gion magne´tique-
ment active de la photosphe`re solaire. Meˆme si nous n’apportons pas la preuve que ces structures
soient re´elles, elles rassemblent de nombreuses caracte´ristiques de la magne´to-convection solaire
observe´es dans des simulations nume´riques re´alistes. Ces structures magne´tiques prennent la forme
de boucles de champ magne´tique en U connectant sous la surface les re´gions de polarite´s magne´-
tiques diffe´rentes. Ces boucles de champ magne´tique ont de´veloppe´ sur elles-meˆmes une torsion qui
n’a pas e´te´ introduite de manie`re explicite dans le mode`le, ce qui est un re´sultat surprenant mais
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compatible avec les mode`les d’e´mergence des tubes de champ magne´tique dans la zone convective
solaire.
L’algorithme du coup de coude direct et re´trograde semble permettre la reconstruction de la
zone convective solaire. La convergence de la me´thode est lente, elle ne´cessite plusieurs inte´grations
directes / re´trogrades successives, ainsi qu’une re´gularisation, mais sa simplicite´ d’implantation est
un atout inde´niable pour la re´solution d’un tel proble`me.
Il serait inte´ressant, dans un travail futur, de tenter la reconstruction de la zone convective par
une me´thode optimale comme celle de la famille des 4D-Var. La topologie des structures magne´to-
convectives reconstruites pourrait alors eˆtre compare´e a` celles reconstruites par la me´thode du
coup de coude, afin d’estimer la qualite´ de la reconstruction. Enfin, il pourrait eˆtre utile de faire se
propager des ondes acoustiques au travers des structures reconstruites du bas de la zone convective
jusqu’au sommet, dans un mode`le entie`rement compressible, afin de comparer les dopplergrammes
obtenus a` ceux observe´s. Ce test permettrait de valider la topologie des structures reconstruites et
donc la me´thode employe´e. Dernie`rement, l’utilisation de la me´thode du coup de coude de manie`re
conjointe a` un mode`le physique compressible incluant le sommet de la zone convective ainsi que
la photosphe`re solaire faciliterait peut-eˆtre l’assimilation des donne´es solaires. Ceci permettrait
e´ventuellement de reconstruire avec plus de finesse la topologie des structures magne´to-convectives
soutenant une re´gion active juste en-dessous de la photosphe`re solaire. Une augmentation de la
re´solution nume´rique permettrait de limiter les effets de lissage introduits par le logiciel ANMHD.
L’horizon de pre´dictiblite´ des cartes de champ magne´tique au niveau photosphe´rique pourrait ainsi
eˆtre repousse´.
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